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Résumé
Les domaines millimétrique et submillimétrique sont des domaines qui permettent de
aratériser la physio-himie des atmosphères planétaires par l'observation des moléules
qui les omposent. Le télesope spatial Hershel et l'interféromètre ALMA, qui entreront
prohainement en servie, permettront d'améliorer onsidérablement notre onnaissane
des atmosphères planétaires.
L'un des prinipaux objetifs de ette thèse est de développer un modèle d'analyse des
observations millimétriques et submillimétriques qui seront eetuées ave Hershel et
ALMA. C'est en e sens que nous détaillons un modèle qui tient ompte de la géométrie
sphérique des orps observés et des spéiités instrumentales propres aux télesopes
utilisés.
Dans un premier temps, e qui a permis notamment de valider notre modèle de trans-
fert radiatif, nous avons étudié l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des
planètes géantes. Nous présentons l'analyse d'observations de Saturne et d'Uranus, ee-
tuées ave les télesopes de l'IRAM et du JCMT, pour ontraindre les soures de monoxyde
de arbone dans es atmosphères. Nous améliorons ainsi les limites supérieures préédem-
ment publiées et réalisons la première observation du monoxyde de arbone dans l'atmo-
sphère de Saturne dans le domaine submillimétrique. Cette observation prouve l'existene
d'une soure externe pour e omposé. Nous analysons également des observations réentes
de Jupiter, eetuées par le télesope spatial Odin, pour ontraindre l'origine externe de
l'eau dans la stratosphère de ette planète. Les observations onrment que la hute de
la omète Shoemaker-Levy 9 est vraisemblablement la soure prinipale d'eau.
Dans un seond temps, nous avons appliqué notre modèle à l'étude de la struture
thermique et la dynamique de l'atmosphère de Mars, à partir d'observations du monoxyde
de arbone. Ces observations sont omparées aux préditions d'un modèle de irulation
générale, e qui permet de vérier la validité de ses préditions et de fournir de nouvelles
ontraintes observationnelles pour e type de modélisations.
Enn, nous avons appliqué notre modèle à l'étude des planètes géantes ave le té-
lesope spatial Hershel, dans le adre du programme-lé de temps garanti du télesope
spatial Hershel Water and related hemistry in the Solar System. Nous avons égale-
ment identié les améliorations à apporter à notre modèle pour analyser des observations
ALMA.
Mots-lés
Système solaire Spetrosopie (sub)millimétrique Hers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Planètes géantes Transfert radiatif ALMA
Mars Photohimie
Atmosphère Composés oxygénés

Abstrat
The planetary atmospheres an be haraterized by observations arried out in the
millimeter and submillimeter wavelength ranges. In a near future, the Hershel Spae
Observatory as well as the ALMA interferometer will inrease our knowledge of the planet
atmospheres.
One of the main goals of this thesis work onsists in developping an analysis tool for
millimeter and submillimeter observations, whih will be arried out with Hershel and
ALMA. The model we have developped takes into aount the spherial geometry of the
planets and the properties of the telesopes.
First, we have studied the origin of oxygen ompounds in the atmospheres of the giant
planets. We have validated our radiative transfer model from this study. We present the
analysis of observations of arbon monoxide in the atmospheres of Saturn and Uranus,
whih have been arried out with the IRAM and JCMT telesopes, in order to onstrain
the origin of this ompound. We improve existing upper limits and prove the existene of
an external soure of arbon monoxide in the atmosphere of Saturn from the rst observa-
tion of this ompound at submillimeter wavelengths. We also analyse reent observations
from the Odin spae telesope of water vapor in the stratosphere of Jupiter to onstrain
its external soure. We onrm that the observed water is probably mostly due to the
ollision of omet Shoemaker-Levy 9 with the planet.
Then, we have used our model in order to study the thermal struture as well as the
dynamis of the atmosphere of Mars from arbon monoxide observations. These observa-
tions are ompared to preditions of a general irulation model to hek the onsisteny
of the preditions. They also provide new observational onstraints to general irulation
models.
Finally, we have used our model to study the atmospheres of the giant planets in the
frame of the Hershel garanteed time key-program Water and related hemistry in the
Solar System. We have also determined the upgrades to implement in our model to ana-
lyse ALMA observational data.
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rire dans la
longue tradition des Remeriements étalés sur plusieurs pages que j'ai pu déouvrir lors
de la leture de quelques thèses de l'Observatoire (Crapeau (2007), par exemple). En
eet, mon expériene personnelle me montre que la réussite de ma thèse aura néessité
la réunion d'un nombre d'ingrédients olossal. Je vais don tenter d'oublier le moins de
personnes possibles. C'est pourquoi j'ai tenté de lasser mes remeriements par atégories.
Par avane, pour eux que je vais oublier : Meri ! Pour les autres, 'est maintenant que
ça se passe. Bonne leture !
Ceux qui m'ont enadré
Pour faire une bonne thèse, il faut au moins un bon direteur de thèse. L'avenir dira
si ma thèse peut être lassée dans la atégorie bonne thèse, mais j'ai au moins eu la
hane et le grand plaisir d'avoir eu trois bons direteurs de thèse. C'est assez inhabituel
pour être préisé. J'ai déjà vu trop de thèses mal se terminer entre un direteur et son
étudiant pour ne pas me rendre ompte de ette hane.
Même si elle n'apparaît pas sur les papiers oiels de l'Université (quelle honte !),
'est, à mon sens, à Françoise Billebaud que revient e titre en premier lieu. Depuis le
stage de Master 2 où elle a ommené à m'enadrer jusqu'à la n de ma thèse (et quelque
hose me dit que e n'est pas ni), Françoise a toujours su se rendre disponible et être
à l'éoute pour suivre et orienter mon travail. Cette disponibilité n'aura jamais été prise
en défaut, même lors de la naissane de Théoline. Lorsque j'ai appris l'arrivée de ette
mignonne petite lle, j'étais en thèse depuis un mois à peine. La onane que Françoise
a réussi à instiller entre nous lors des quelques mois préédents a fait que je n'ai jamais
douté de la bonne ontinuation de ma thèse dans ette période partiulière.
La première fois que j'ai renontré Mihel Dobrijevi, j'étais en groupe de Projet
Professionnel à l'Université (en DEUG). Pour illustrer e premier TD, Mihel nous a
raonté omment il en était arrivé à trouver à la fa un enseignant génial, passionné et
passionnant qu'il allait suivre jusqu'en thèse. Ce jour-là, j'ai eu l'intuition que j'avais
trouvé mon enseignant génial, passionnant et bon pédagogue, qui allait me passionner
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jusqu'à la thèse. Au nal, Mihel m'aura proposé mon premier stage de planétologie, en
maîtrise, et aura ni par devenir mon direteur oiel à partir du passage de son HDR,
en janvier dernier. Qui a dit que l'histoire ne se répétait jamais ?
Pour être eae, j'ai besoin d'un savant mélange de onane, de liberté dans mes
hoix et aussi de pression dans mon travail. Je pense que la prinipale qualité de mes deux
hefs est d'avoir toujours su respeter et équilibre si important pour moi, tout au long
de es trois années. Malgré des emplois du temps toujours surhargés, Françoise et Mihel
auront toujours été là pour suivre mon travail et me onseiller durant ette aventure. Je
ne les remerierai jamais assez pour e qu'ils m'ont permis d'aomplir et pour les belles
phrases qu'ils ont eu lors de ma soutenane. Elles m'ont beauoup touhé. Au-delà du
temps qu'aura duré ette thèse, j'espère que notre amitié ontinuera enore longtemps.
J'avais parlé de trois direteurs de thèse et je n'en ai ité que deux pour l'instant.
Je tiens don aussi à remerier Philippe Paillou, mon premier direteur oiel. Malgré
une divergene notable entre nos domaines respetifs de reherhe, Philippe s'est toujours
tenu informé de l'avanement de mes travaux de manière responsable. Il ne me reste plus
qu'à lui souhaiter d'avoir toujours des étudiants à la hauteur de la onane qu'il plae
en eux.
Dès les premiers mois de ma thèse (voire même avant), plusieurs personnes se sont
penhées sur mon travail. Elles m'ont toutes apporté quelque hose de diérent mais
d'essentiel qui m'a permis d'avaner régulièrement. Je n'oublierai pas que j'ai eetué
mes premières observations ave Thérèse Enrenaz, au télesope de 30m de l'IRAM.
C'est peut-être ma poisse habituelle (et les reliquats de la tempête Wilma) qui a fait que
Mars ne fût observable que la dernière nuit. En tout as, la passion et la soif d'améliorer
nos onnaissanes qui animent Thérèse font d'elle pour moi un exemple à suivre dans
les années qui viennent. Emmanuel Lellouh est sans doute la personne ave laquelle
j'ai eu le plus d'éhanges en dehors de mes hefs. Sans les onseils préieux qu'il m'a
prodigué, sa réativité lorsque je lui demandais des orretions d'artiles, mais surtout
sans sa proposition de me oner l'analyse des observations de Jupiter par Odin, une
bonne partie de ma thèse n'existerait pas aujourd'hui. Thérèse et Emmanuel font partie
des meilleurs spéialistes en atmosphères atuellement, et je mesure aujourd'hui la hane
que j'ai eu de pouvoir travailler ave eux dès le début de ma thèse.
Je tiens maintenant à remerier les rapporteurs de e travail. Régis Courtin et Pierre
Drossart ont permis, par leur leture attentive et par les remarques qu'ils m'ont formulées,
d'améliorer e présent manusrit. Je remerie également Jean-Mar Huré d'avoir aepté
de présider mon jury de thèse et Alain Baudry pour avoir aepté de faire partie de
elui-i.
Enn, je remerie Fabrie Herpin qui a rempli son rle de parrain de thèse de manière
ontinue, ave sérieux et intérêt.
Ceux qui m'ont aidé et onseillé depuis Meudon
Comme la omposition de mon jury le laisse supposer, je dois une bonne partie de ma
thèse aux meudonnais. En plus des membres de mon jury, je voudrais remerier Niolas
Biver pour avoir pré-réduit les données Odin à haque fois qu'une nouvelle observation
était rendue disponible par nos amis suédois en harge desdites observations.
Même si l'on na pas l'oasion de se renontrer souvent, 'est toujours un plaisir de
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travailler ave Thierry Fouhet sur l'origine de CO dans les atmosphères des planètes
géantes. Cette ollaboration, qui a débutée il y a plus de deux ans, ontinue de porter ses
fruits et elle est enore la soure de nouvelles demandes de temps d'observation.
La thèse de Raphaël Moreno aura été un des ouvrages de référene que j'ai utilisé du-
rant trois ans. Les onnaissanes en transfert radiatif, en alibration et en interférométrie
de Raphaël m'auront été préieuses. J'espère pouvoir travailler enore ave lui à l'avenir
sur l'observation des planètes géantes sur interféromètre.
Ceux de l'Observatoire de Bordeaux
Une fois que l'on a signé un ontrat et que l'on a un ou deux direteurs de thèse, il
faut trouver un bureau et un ordinateur. C'est pourquoi je tiens à remerier Jean-Pierre,
Sylvie et Nadège du servie informatique. Sans eux, pas d'ordinateur bien onguré, pas
de réseau et pas de pingouin insulté... Ensuite, il faut un bon fauteuil. Alors, meri fauteuil
de m'avoir supporté pendant trois ans.
Dans un bureau, il arrive qu'on ait des ollègues. En e qui me onerne, j'ai eu des
Collègues, des vraies. Premièrement, quelle hane de tomber dans un bureau ave deux
lles. Meri don à Sylvia et Aurélie (j'en reviendrai à toi plus tard, setions loose et
famille) pour es trois années magistrales. Après un départ timide, le bureau B105 s'est
enammé pour rejoindre les bureaux B106 et B107 au palmarès des bureaux joyeux. Après
m'avoir amadoué en me ramenant une omelette aux èpes, un jour où j'avais oublié ma
gamelle, Sylvia m'a dénitivement onquis ave la profondeur de ses phrases mitiques, ses
dents en inox (pour plus de détails, n'hésitez pas à me demander un exemplaire de Lopez
et al. (2008)) et sa disponibilité sans faille pour me dépanner à haque fois (oui, à haque
fois) que je reontrais un problème ave le maudit pingouin.
Toujours dans l'équipe Planéto, viennent les tours de Bertrand et Jean. Meri à Ber-
trand pour la qualité de ses ours et pour m'avoir proposé mon premier stage à l'Observa-
toire. Comme le disent tous mes prédéesseurs et d'autres membres de l'équipe, Jean est la
bible de l'équipe. Je ne les ontredirai pas tant Jean m'a fait proter de sa grande ulture
et de ses onnaissanes en physique. Mais Jean, 'est aussi le roi du Maple, de Fortran (je
ne ompte pas le nombre d'astues que j'ai apprises ave lui) et notre fournisseur oiel
de viande d'agneau (non, e n'est pas une faute de frappe).
Une fois qu'on a la hane d'avoir tout ça, on peut se mettre au boulot. Pour tenir
dans la journée, il faut de bonnes onditions de restauration. Il faut dire que jusqu'à
la mi-parours, e n'est pas la qualité de la restauration qui nous aura fait avaner,
nous les thésards du labo. Bannis de la CNRO, ar non subventionnés par la fa, nous
avons eu le droit de manger des surgelés Auhan tous les jours quand les thésards des
autres labos avaient une restauration de qualité sur le ampus. C'est rageant... et mauvais
pour la santé. Heureusement, nous avons pu avoir aès à la CNRO (omme tous les
autres membres du personnel) depuis le printemps 2007. Je remerie don le personnel
de la CNRO d'avoir ontribuer à améliorer la qualité de mes pauses déjeûner de manière
substentielle. Je remerie également tous les amateurs de détente de la salle Galou. Fut
un temps où les parties de tarots et d'éhes n'étaient pas interdites après manger. Les
liens qui se réaient entre les diérentes omposantes du laboratoire (tehniiens, thésards,
herheurs) ajoutaient à sa ohésion.
Un aspet sympathique de la reherhe est la possibilité de partiiper à des olloques
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ou de proéder à des observations à l'étranger. Ces voyages d'aaires, souvent prolongés
par quelques jours de ongés, n'auraient pas été possibles sans l'aide de Céile et Annik
et leur dextérité pour nous trouver des voyages pas hers. J'espère pouvoir jeter un oeil
à leur olletion d'éhantillons de sables du monde à laquelle eux qui le veulent peuvent
ontribuer.
L'Observatoire ne serait pas l'Observatoire sans ses réunions festives traditionnelles.
Je pense bien sûr au repas Alose (réemment remplaé par un repas des régions), qui
aura marqué le début d'un groupe de joyeux lurons dont il sera question par la suite. Je
pense également au week-end ski et aux spetale et repas de Noël. Un grand meri à eux
qui ont eu l'idée de tels rassemblements et à eux qui font qu'ils ont lieu haque année.
Pourvu que ça dure...
Le par de l'Observatoire, ave ses oupoles historiques, forme un adre idéal pour le
travail. Ces oupoles sont d'ailleurs également utilisées dans le adre de l'UTL. Tous les
quinze jours, des soirées d'observations sont proposés à des mémés et pépés pleins de vie
qui s'intéressent à l'astronomie. Meri à Willy et à Florent de m'avoir aueilli dans leur
petite équipe sympathique d'animateurs de es soirées.
Enn, je termine ette partie par un grand meri aux opains/opines (et leurs onjoints)
de l'Observatoire : la fameuse Aloose Team. Je pense à Aurélie, Pasal et Valérie, Ar-
naud et Gégé (et ses larmes de joie), Matthieu et Laureline (bon ourage ave la petite à
Bouseland), Mar et Alix, Erwan et Alberto (non Aurélie, ils ne sont pas en ouple !). Tous
les week-ends à la plage agrémentés d'exursions noturnes dans l'eau, les soirées Coupe
du Monde (de foot et de rugby), les soirées rêpes/gaures et tarot resteront autant de
bons souvenirs. Un meri partiulier à Arnaud pour les mathes de squash et à Matthieu
pour les soirées guitare et l'organisation de la saison de rugby touh. Je n'oublierai pas
de remerier Sébastien, qui m'a bien aidé pendant la période reuse de ma thèse, même
s'il s'est éloigné du groupe depuis. Ce groupe, pour sûr, me manquera à Lindau...
Celle que l'on nomme la loose
La loose, 'est un peu une tradition hez les thésards et autres intermittents de la
reherhe de l'Observatoire. Les lois de Murphy ne sont rien omparées à elle. Après
Pasal, Géraldine (un ertain temps) et Mar, j'ai repris le ambeau. Mon initiation a
débuté lors d'un voyage légendaire à Los Angeles ave Mar. En ratant tous nos avions,
en n'arrivant pas à mettre un pied dans le Paique à ause d'une multitude de travaux
sur les voies d'aès, et. e voyage m'a onsaré omme digne suesseur de ette folle
dynastie. Par la suite, d'autres épisodes ont émaillé ma thèse, de manière plus ou moins
inidieuse et en me touhant de près ou de loin. À haque fois, la loose aura généré
des situations impensables et roambolesques. Je me rappellerai toujours le sauvetage
de Mar à l'Observatoire, e soir de janvier où il termina sa rédation de manusrit.
Ce soir-là, il se mit à neiger fort à Bordeaux et Mar tomba en panne d'essuie-glae en
quittant l'Observatoire. Du oup, il était bloqué et promis à une longue nuit dans son
bureau. Un sauvetage, suivi de la onstrution d'un bonhomme de neige devant la porte
de l'Observatoire à 3h du matin resteront parmi les moments forts de es trois ans. Depuis,
Aurélie a montré une bonne prédisposition à la loose (un vol Bordeaux-Amsterdam qui
prend 8 h, un ma qui meurt à deux jours de la soutenane, et.). Notre mariage a peut-
être un rapport... J'attends maintenant de onnaître notre suesseur et salue la loose
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pour sa onstane tout au long de ma thèse. Oui, elle méritait bien son paragraphe !
Ceux qui m'ont donné le goût d'apprendre et de tra-
vailler
Le hemin qui mène de l'éole à la thèse est long. Pour y arriver, il est essentiel de
renontrer des enseignants qui sortent du lot. Des extra-terrestres qui donnent envie d'en
savoir plus, même quand leur matière semble aride et inintéressante au départ. Je pense
à Mme Thial, qui m'a enseigné le français et le latin. C'est grâe à elle que des bouseux
omme moi du ollège ZEP de Cadilla savent érire autrement qu'en mode SMS. Au lyée,
la ferveur de M. Bibes (histoire-géo), les méthodes et la sévérité juste de M. Chartier
(physique) m'ont donné envie d'aller plus loin. À l'Université, e sont des enseignants
tels que MM. Levron, Oberlé, Caillon et Labarsouque, qui m'auront fait hésiter sur mon
orientation en sienes. N'étant que rarement mis à l'honneur pour la qualité de leurs
enseignements, es enseignants méritaient d'avoir leur ligne dans e paragraphe. Mihel
et Bertrand ont évidemment leur plae parmi eux. Meri également à Denis Dumora pour
m'avoir enadré lors de mon premier stage universitaire.
Durant ma thèse, j'ai été moniteur à Bordeaux I. Les séanes de TP de SVT resteront
un grand souvenir, grâe à Christine et Pol. Meri à eux de m'avoir ouvert les portes du
labo de TP.
En dehors de l'éole, j'ai aussi énormément appris de mes moniteurs et autres ollègues
ompétiteurs de ski. Je pense aux membres de mes deux lubs suessifs (3S et ASPOM).
Le ski m'aura permis de m'évader haque hiver de mes souis bordelais. Sans le ski, je
n'aurais jamais su omment évauer eaement mon énergie et je n'aurais jamais su gérer
la pression et la tension omme j'y arrive aujourd'hui (même s'il reste de gros progrès à
faire...). À Lindau, il n'y a pas de montagne et 'est bien dommage...
Ceux qui partagent leur amitié ave moi et qui ne sont
pas de l'Observatoire
En premier lieu, je tiens à faire part de toute ma gratitude à Gaëlle, qui m'aura a-
ompagné pendant tant d'années. J'espère que tu as trouvé la bonne personne désormais.
Ensuite, j'adresse un grand meri à Pierre (la bise à Marie au passage). Je pense que le
fait de s'être soutenus mutuellement pendant la liene et la maîtrise n'est pas étranger à
mon atterrissage en thèse. Il fallait quand même être dérangés pour entrer par eration
à la fa pendant les vaanes pour réviser et préparer nos examens, aux seuls motifs que
les salles étaient mieux élairées que nos appartements minables et qu'elles disposaient
d'un grand tableau noir pour nos démonstrations et d'assez d'espae pour des séanes
d'anthologie de basket ave nos feuilles d'exeries froissées en boules.
Une autre personne ave qui j'ai eu le plaisir de travailler omme un forené : Julie,
dite Binme. Sans sa volonté à toute épreuve, bien des TP auraient été balés. Je te
souhaite de réussir une bonne soutenane et tous mes v÷ux de bonheur pour ton prohain
mariage !
L'année de Master 2 est la pire des années à la fa, au niveau de l'esprit et de l'am-
biane ! C'est en tout as e que j'avais entendu dire. Compétition aharnée pour déroher
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les rares bourses de thèses, ette année aurait eetivement pu être une année de bataille
féroe, ou haun aurait tenté tous les oups bas possibles et imaginables pour piquer la
plae aux autres. Une sorte de prépa 2, le retour. Au bout du ompte, ette année a
été une des meilleures que j'ai passée à la fa. Une année où nous avons tous travaillé
omme des aharnés, mais toujours dans un esprit d'entraide et de franhe amaraderie.
Le groupe de quinze que nous formions est resté soudé du début à la n. Je n'oublierai ni la
semaine passée à l'OHP, qui restera le point d'orgue de ette année de folie, ni le onours
des meilleures hoolatines de la CUB, qui a eu lieu pendant notre stage de n d'année.
Finalement, les seuls lieux où nous étions adversaires étaient les salles d'examens. Ensuite,
tous les prétextes étaient bons pour se retrouver et déaniller quelques bières ensembles.
Je pense que 'est e qui restera de notre promotion dans notre mémoire et dans elle de
ertains de nos enseignants. C'est aussi e qui fait que l'on a eu de si bons résultats, à
mon avis.
Je remerie aussi Loï, Arnaud et Lionel pour nos années au ollège et au lyée. On
ne peut pas dire qu'on se soit ennuyé.
Ceux qui ont ontribué d'une autre manière
Avant de terminer par ma famille, je tiens à remerier quelques inlassables (liste non
exhaustive).
Je pense tout d'abord à Shell Sullivan et Ian Gillan, pour m'avoir fourni des plaes
gratuites à n'en plus nir pour aller voir Deep Purple ave la personne de mon hoix. Au
bout de 10 onerts, ça fait des éonomies substantielles ! Vivement le prohain album.
Tant que je suis dans la musique, je remerie Deep Purple, Jon Lord (sans lui, je n'aurai pas
survéu au premier semestre du Master 2), Led Zeppelin, The Doors, Robert Plant, Tom
Petty & The Heartbreakers, Sorpions, Jeerson Airplane, Janis Joplin, Jimi Hendrix,
et.
Je voudrais également remerier Sud Ouest pour avoir publié mes plus beaux horo-
sopes es trois dernières années
1
.
Enn, j'ai une petite pensée émue pour ma 106 historique, qui m'a permis de voyager
aux quatre oins de l'Europe pendant 7 ans pour visiter de nombreux pays ou assister à
de nombreux onerts de DP (ou les deux à la fois). La pauvre a disparu l'année dernière
suite à un rash sur la roade bordelaise. Regardez bien dans vos rétroviseurs, le amion
fou ours (enn roule plutt) toujours.
Ceux qui font partie de ma famille
Last but not least...
Que dire de eux qui m'aompagnent, me guident et me soutiennent depuis le début.
Je pense bien sûr à vous, Maman, Papa, Guillaume. Sans votre soutien inonditionnel, qui
sait e que je ferais aujourd'hui ? Meri d'avoir ontribué à faire de moi quelqu'un de u-
rieux de (presque) tout. Meri de m'avoir permis de poursuivre es longues études, même
quand e n'était pas la fête au niveau du portefeuille. Meri d'avoir aheté un télesope,
puis d'en avoir onstruit un plus grand pour m'ouvrir le iel. Meri aussi à Marlène pour
1
Par exemple, dans la rubrique Travail : Que vous travailliez ou pas aujourd'hui, ça ne hangera rien.
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sa joie de vivre ommuniative. J'espère bien que mon frère en fera ma belle-soeur. Bon
ourage à lui d'ailleurs pour ses études de design, qui ont l'air d'être parties sur les ha-
peaux de roues. Meri à Mémé et Papy, Opa et Oma pour les belles vaanes notamment
quand les parents partaient en vaanes de leur té. Si j'ai nalement hoisi la physique,
'est sans doute un peu grâe à mon grand-père, parti trop tt, qui enseignait la physique
au lyée. J'ai toujours gardé ça dans un oin de ma tête durant toutes es années. Je lui
dédie don ette thèse bien volontiers. Meri aussi à mes ousins et ousines (par alliane
parfois), notamment Junien, Valérie et Robin, pour tous les bons moments passés et à
venir. Avant de onlure, je tiens également à remerier ma belle famille pour son aueil
au pied levé. Meri Martine et Mihel, meri Julien (dit le beau fréro) et meri aux
mémés Ginette et Jeannette. J'ai la hane d'avoir une grande et belle famille ave tout
e beau monde.
Enn (oui, hère letrie, her leteur, tu arrives au bout de tes peines), qu'aurait été
ette thèse et que serait ma vie désormais sans toi, Aurélie ? Qui eut ru que tu aepterais
de te marier ave un hurluberlu de mon espèe après seulement quelques mois ? Meri pour
tout e que tu m'apportes au quotidien. Meri pour ton soutien onstant et sans faille.
J'aimerais mieux ne pas avoir à partir en Allemagne pour rester à tes tés. Cté travail,
je te souhaite de faire une bonne soutenane et d'impressionner ton publi par la qualité
du travail que tu as fourni. Je n'ai auun doute sur la qualité de ta future présentation.
J'espère aussi que tu es plus prohe d'être rerutée que moi. Cté privé... Hé, 'est privé !

Introdution
La Terre est le bereau de l'humanité. Mais
passe-t-on sa vie entière dans un bereau ?
Constantin Edouardovith Tsiolkovsky,
père de l'astronautique.
Bien que ette élèbre phrase ait presque un sièle, elle est plus que jamais d'atualité.
En eet, les agenes spatiales nationales et internationales préparent le retour de l'Homme
sur la Lune, première esale avant le long voyage vers Mars. Mars sera sans auun doute
le prohain orps du Système solaire dont la surfae sera foulée par les hommes, en atten-
dant d'autres voyages... Pourtant, il faudra enore de nombreuses années avant de voir e
rêve, qui est partagé par de nombreux hommes et femmes, réalisé. En attendant le jour
où les hommes fouleront la surfae de Mars et don le jour où les herheurs pourront
diretement mener leurs analyses de ette planète, l'étude de la planète rouge se poursuit
par d'autres moyens. Les observations par imagerie et par spetrosopie en partiulier,
ave les télesopes terrestres et les télesopes spatiaux, nous renseignent sur les yles
martiens. L'envoi régulier de sondes robotisées permet d'eetuer des mesures in situ
dans le as des atterrisseurs, ou des artographies détaillées dans le as des orbiteurs. Ces
sondes nous donnent aès à des résolutions spatiales et temporelles qui sont à l'origine
de nombreuses déouvertes qui auraient été impossibles autrement.
Il semble peu probable que les hommes aillent dans un avenir prohe dans les atmo-
sphères des planètes géantes du Système solaire, l'observation à distane et les mesures in
situ jouent, dans e as, un rle important. En eet, les observations fournies par les sondes
Pioneer et Voyager dans un premier temps, puis par les sondes Galileo et Cassini-Huygens
plus réemment, sont une soure olossale d'informations au sujet de es planètes, de leurs
intérieurs, de leurs atmosphères, de leurs satellites... Ces observations sont appuyées par
des observations régulières, eetuées ave les grands télesopes mondiaux et les téles-
opes spatiaux.
Ainsi, les observations à distane (ou à l'aide de robots) des planètes du Système so-
laire nous permettent de réaliser la vision de Tsiolkovky,-au moins par la pensée et par
les déouvertes que nous en tirons. Ces quelques mots résument la soure prinipale de
ma motivation depuis que je travaille en planétologie.
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Il y a plusieurs objetifs majeurs qui nous poussent à mieux onnaître notre environne-
ment dans le Système solaire. Tout d'abord, la détermination de l'histoire de Vénus et de
Mars est indispensable dans la perspetive d'une meilleure ompréhension de notre propre
planète. À l'heure où l'on parle de réhauement limatique sur Terre, il est essentiel de
omprendre omment Mars est passée d'un état de planète peut-être habitable dans ses
premiers âges, ave la présene de grandes quantités d'eau liquide, à un état de désert de
poussière tel que 'est le as atuellement. Par ailleurs, les observations de Vénus nous
renseignent sur les onséquenes que peut avoir un emballement de l'eet de serre sur
une planète. Ces remarques très générales montrent ombien la planétologie omparée
est une soure d'informations inédites et don indispensables qui nous permettront de
mieux onnaître notre propre planète. Le seond objetif majeur visé par la onnaissane
et la ompréhension de l'état atuel de notre Système solaire est la détermination de son
histoire et de son évolution depuis sa formation. Les observations des planètes, de leurs sa-
tellites, des omètes et. permettent de dresser un état des lieux de notre Système solaire.
Les diérents sénarios d'évolution imaginés par les planétologues peuvent ensuite être
départagés par des modélisations au fur et à mesure que nous améliorons notre onnais-
sane de es environnements. Mais la détermination de l'histoire du Système solaire n'est
pas une n en soi. En l'ourrene, la réponse aux questions de l'origine et de l'évolution
de notre Système solaire est la voie prinipale qui nous mènera vers l'établissement de
préditions sur son avenir et sur l'évolution d'autres systèmes planétaires. En outre, es
études s'insrivent aussi dans la quête de l'origine de la vie dans le Système solaire et dans
la reherhe de sa distribution.
La onnaissane globale d'un sujet néessite une onnaissane détaillée des parties qui
le onstituent. C'est la raison pour laquelle les diérents orps du Système solaire sont
étudiés. En e qui onerne les planètes et leurs satellites, les travaux de reherhe menés
ont pour ible leurs surfaes (lorsqu'il y en a une), leurs intérieurs, leurs atmosphères... Les
interations qui existent entre plusieurs de es orps font également l'objet de reherhes.
Ainsi, l'étude des atmosphères planétaires permet d'apporter une partie des indies qui
seront utiles à la résolution de ette problématique générale qu'est la ompréhension du
Système solaire. Elle onstitue l'objet de mon travail de thèse.
Il existe plusieurs moyens et tehniques pour observer une atmosphère planétaire. Les
observations et mesures in situ (température, pression, omposition himique...) ont été
rendues possibles par l'envoi de sondes interplanétaires. Cependant, les voyages dans l'es-
pae sont longs, e qui explique pourquoi seule la planète Mars est régulièrement visitée
par des sondes automatiques. Le moyen le plus souvent employé est l'observation ave
les télesopes, que e soit depuis le sol ou depuis une orbite terrestre. Les mesures par
imagerie, photométrie ou spetrosopie sont les prinipales tehniques assoiées à l'utili-
sation d'un télesope. L'imagerie permet d'observer l'évolution temporelle de la surfae
et/ou de l'atmosphère d'une planète. Ainsi, les variations de la taille des alottes polaires
martienne ou enore les hangements qui interviennent à la surfae de Io, du fait du vol-
anisme intense qui règne à sa surfae, peuvent être suivies temporellement par imagerie
dans le domaine visible. Par ailleurs, ette tehnique est très eae pour mesurer les
mouvements des nuages atmosphériques (sur Vénus et les géantes) et suivre l'évolution
des ylones et antiylones des atmosphères des planètes géantes. Enn, les ouleurs des
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images enregistrées peuvent nous renseigner sur la omposition himique de la struture
(surfaique ou atmosphérique) qui est observée. La photométrie onsiste à mesurer le ux
émis par un orps à une ertaine longueur d'onde. Ces mesures permettent de ontraindre
l'albédo des orps observés et d'en déduire leur omposition. Enn, la spetrosopie donne
un aès diret à la omposition himique des atmosphères observées. Selon la gamme de
longueur d'onde, e sont les atomes ou les moléules, neutres ou ionisés, que l'ont peut
observer. En eet, la présene d'une espèe himique dans une atmosphère se traduit par
la présene de ses signatures spetrales sur le spetre atmosphérique. C'est partiulière-
ment le as dans les domaines infrarouge, millimétrique et submillimétrique du spetre.
Dans es deux derniers domaines de longueur d'onde, les spetromètres atuels ont des
pouvoirs de résolution spetrale qui peuvent dépasser 10
6
. Un tel pouvoir de résolution
permet d'observer les raies spetrales atmosphériques et d'en déduire la distribution al-
titudinale de l'abondane du omposé observé. Il rend également possible la mesure de
la vitesse des vents atmosphériques. En eet, les vents ausent un déalage Doppler des
raies spetrales qui est proportionnel à la valeur de leur vitesse.
La aratérisation de la physio-himie des atmosphères et de leurs interations ave
les surfaes ou intérieurs planétaires et le milieu interplanétaire est une étape essentielle
sur le hemin de la ompréhension de l'origine et de l'évolution de notre Système so-
laire. En partiulier, l'observation spetrosopique des planètes et la omparaison de leurs
diérentes atmosphères sont des moyens d'y parvenir. Mon travail de thèse a porté sur
l'étude de la physio-himie des atmosphères planétaires (de Mars et des planètes géantes
en partiulier) au moyen de l'observation et de l'analyse de spetres enregistrés dans les
domaines millimétrique et submillimétrique.
La première partie de ma thèse présente les prinipes généraux de l'observation des
atmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Dans le
premier hapitre, nous verrons omment une atmosphère planétaire peut être dénie et
quels sont les paramètres prinipaux qui la aratérisent. Ensuite, les raisons qui nous ont
amenés à observer les atmosphères par spetrosopie dans les domaines millimétrique et
submillimétrique seront présentées. Nous détaillerons, dans le deuxième hapitre, omment
la rotation des moléules se traduit par l'émission ou l'absorption de rayonnement dans
les domaines millimétrique et submillimétrique grâe au modèle simple qu'est le modèle
du rotateur rigide. Nous donnerons une expression des fréquenes des transitions rotation-
nelles. La détetion des raies spetrales dues aux transitions rotationnelles est une voie qui
permet la détermination de la omposition himique d'une atmosphère. Dans le troisième
hapitre, les diérents types d'observatoires millimétriques et submillimétriques seront
présentés. Les observations peuvent être menées à l'aide d'antennes uniques ou d'interfé-
romètres, qu'ils se situent au sol ou dans l'espae. Les diérents paramètres à maîtriser
pour optimiser une observation seront énumérés et nous ferons un bref tour d'horizon des
informations que l'on peut extraire d'un spetre observé. Enn, nous montrerons, dans
le quatrième hapitre de ette partie, que l'observation des ondes millimétriques et sub-
millimétriques est une disipline en onstant développement. La nouvelle génération de
réepteurs et de réseaux de réepteurs qui sont installés sur les télesopes existants, mais
aussi le ommenement prohain des observations ave Hershel et ALMA, devraient ré-
volutionner la disipline et nous apporter de nouvelles données ave une préision jamais
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atteinte, que e soit en termes de résolution spatiale, de résolution spetrale, de rapport
signal-sur-bruit ou enore en donnant aès à des bandes spetrales jamais observées au-
paravant (depuis le sol et l'espae). L'analyse des spetres qui seront observés ave es
nouveaux instruments néessite le développement d'outils adaptés.
C'est ave et objetif que j'ai érit un programme de transfert radiatif qui permet de
modéliser les émissions millimétriques et submillimétriques des atmosphères planétaires.
Il est présenté dans la deuxième partie de ma thèse. Nous verrons ainsi, dans le premier
hapitre, omment l'équation du transfert radiatif est érite et résolue dans le as des at-
mosphères planétaires. Le alul du oeient d'absorption, en fontion de l'altitude, sera
détaillé. Il omporte un terme qui orrespond à l'absorption induite par les ollisions des
moléules majoritaires (H
2
, He et CH
4
) et un terme propre aux transitions rotationnelles.
Dans le deuxième hapitre, la géométrie adoptée sera exposée. Le programme de transfert
radiatif respete la géométrie sphérique des atmosphères planétaires. Ainsi, la variation de
l'épaisseur d'atmosphère sur haque ligne de visée est prise en ompte. De plus, l'émission
des limbes atmosphériques est naturellement inluse. Le troisième hapitre traite de la
réeption du signal par le télesope. En eet, un télesope, à l'instar de tout instrument
de mesure, modie le signal reçu. La modélisation de la fontion d'antenne permet de
prendre et eet en ompte. La résolution du transfert radiatif n'étant pas susante pour
reproduire ertains spetres des planètes géantes, il faut tenir ompte d'un phénomène
qui élargit les raies spetrales, appelé smearing. Cet eet sera présenté dans le quatrième
hapitre. Il est dû au fait que les planètes géantes ont des périodes de rotation ourtes
(10 h). Les radiations qui proviennent des limbes Est et Ouest sont déalées vers le bleu
et le rouge respetivement par et eet. Il est don important de modéliser e phénomène
orretement.
La troisième partie de ma thèse est onsarée à la présentation des observations des
planètes géantes sur lesquelles je me suis penhé. Elles sont toutes liées à la problématique
de la détermination de l'origine des omposés oxygénés dans leurs atmosphères. Cette pro-
blématique sera exposée dans le premier hapitre. Un état des lieux général onernant
nos onnaissanes et les zones d'ombre qu'il reste à élairir à e sujet sera dressé. Nous
verrons que le monoxyde de arbone peut avoir une origine interne omme une origine
externe. Par ontre, l'eau qui se trouve dans les stratosphères des planètes géantes ne
peut avoir qu'une origine externe, ar l'eau qui est transportée depuis les ouhes internes
vers la stratosphère ondense au niveau de la tropopause et n'atteint pas la stratosphère.
La diulté réside alors dans la détermination de la soure qui est à l'origine du ux
externe d'eau. Les soures envisageables sont les poussières interplanétaires (mirométéo-
rites), les anneaux et/ou satellites ou enore les grandes omètes. Le deuxième hapitre
sera onsaré aux observations de CO dans les atmosphères de Saturne et d'Uranus que
j'ai eetuées au télesope de 30m de l'IRAM et au télesope de 15m du JCMT. Elles
seront présentées, analysées et disutées. Nous verrons dans quelle mesure es nouvelles
observations permettent de mieux ontraindre la distribution du CO dans les atmosphères
de es deux planètes. En eet, les observations menées jusqu'ii n'ont pas permis de dé-
terminer si le CO avait une origine interne ou externe. Dans le troisième hapitre, les
observations de la vapeur d'eau dans l'atmosphère de Jupiter seront exploitées. Elles ont
été réalisées en 2002 par le télesope spatial Odin. À e propos, les spetres enregistrés
par son prédéesseur, le télesope spatial SWAS, seront ré-analysées onjointement. Cette
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étude vise à déterminer si l'eau observée dans la stratosphère de Jupiter a pour origine
la omète Shoemaker-Levy 9 ou la hute ontinue de mirométéorites. Enn, ette partie
exposera, dans le quatrième hapitre, les ontributions que j'ai apportées à la prépara-
tion des observations qui seront menées ave le télesope spatial Hershel, dans le adre
du Guaranteed-Time Key Program Water and related hemistry in the Solar System.
C'est en partiulier la partie du programme qui se réfère à l'observation de l'eau dans les
stratosphères des planètes géantes qui sera abordée. La détermination de la distribution
vertiale, voire de la distribution latitudinale, est l'objetif de es observations. Elle per-
mettra de déterminer la ou les soures externes d'eau dans les atmosphères des planètes
géantes. Mon travail a onsisté à déterminer des estimations de temps d'observation des
raies de l'eau observables, de manière à séletionner elles qui permettront d'obtenir le
meilleur retour sientique.
Enn, la quatrième et dernière partie de ma thèse exposera l'analyse des observations
de la planète Mars, qui ont été eetuées en 2001 et en 2005, à l'époque de l'opposition
de la planète. Nous verrons, dans le premier hapitre, les raisons pour lesquelles la déter-
mination des distributions spatiale et temporelle du CO dans l'atmosphère de Mars est
importante. Nous expliquerons en quoi l'observation de Mars aux fréquenes du CO peut
nous renseigner sur la himie présente dans l'atmosphère de Mars et sur les onditions
physiques (température et vents entre autres) qui règnent dans ette atmosphère au mo-
ment où les observations sont menées. Dans le seond hapitre, nous montrerons omment
un modèle de irulation générale (Mars Climate Database du Laboratoire de Météorolo-
gie Dynamique de Paris) a été utilisé pour omparer ses préditions à nos observations.
Nous verrons quelles spéiités sont introduites par l'utilisation de la base de données
Mars Climate Database. Enn, nous présenterons la détermination des prols thermiques
et des hamps de vents mésosphériques de Mars aux dates auxquelles la planète a été
observée. Les prols thermiques ainsi que les vitesses des vents mésosphériques déduits
des observations seront omparés aux préditions de la base de données Mars Climate
Database.
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Première partie
Observations millimétriques et
submillimétriques des atmosphères
planétaires

Introdution
L'étude des atmosphères planétaires est un sujet extrêmement varié, qui s'enrihit
ontinuellement de nouvelles déouvertes. Ces déouvertes sont le résultat d'observations
et d'analyses toujours plus pointues et préises et qui sont réalisées ave des instruments
toujours plus performants. Elles ontribuent à l'augmentation de nos onnaissanes sur
les atmosphères des planètes du Système solaire. L'objetif prinipal de ette première
partie est de dérire les ontextes tant sientique que tehnique dans lesquels se sont
eetués mes travaux de thèse.
Le premier hapitre se foalisera sur l'étude des atmosphères planétaires. Nous dres-
serons un tableau d'ensemble des atmosphères du Système solaire, en identiant les dif-
férentes atégories d'atmosphères. Leurs ompositions générales seront présentées de ma-
nière à souligner la diversité des objets étudiés. Puis, nous expliquerons en détail omment
on obtient le prol thermique d'une atmosphère planétaire. Cette donnée est indispen-
sable aux études dont le but est de aratériser sa omposition himique, les proessus
de transport... Enn, nous montrerons l'intérêt que revêt l'observation dans les domaines
millimétrique et submillimétrique pour obtenir de nouvelles informations au sujet des at-
mosphères planétaires.
Dans un deuxième hapitre, nous introduirons les prinipales notions relatives aux
tehniques d'observation dans les domaines millimétrique et submillimétrique qui ont été
employées dans le adre de mon étude. Les prinipaux types d'instruments d'observation
seront présentés. Nous verrons également omment se déroule une observation dans es
domaines de longueurs d'onde, en règle générale, et quels sont les paramètres à onnaître
et à xer avant de proéder à une observation. Les grandes lignes de l'interprétation d'une
observation seront introduites.
Dans un troisième hapitre, nous montrerons la diversité des instruments d'observa-
tion qui sont à notre disposition, dans les domaines millimétrique et submillimétrique.
Nous ferons état des améliorations onstantes qui sont apportées aux instruments exis-
tants et nous présenterons les prinipales aratéristiques des télesopes futurs suivants :
le télesope spatial Hershel et l'interféromètre ALMA. Le démarrage prohain de es
deux grands programmes internationaux entraîne néessairement le développement de
nouveaux outils de traitement de données et de modélisation des observations, apables
de prendre en ompte les améliorations que es instruments apporteront.
10 Introdution
Chapitre 1
L'étude des atmosphères planétaires
1.1 Qu'est-e qu'une atmosphère planétaire ?
L'atmosphère d'une planète est l'enveloppe gazeuse qui l'entoure. Dans le as des
planètes telluriques, la limite basse de l'atmosphère est xée par la surfae de la planète.
Par ontre, il est plus déliat de xer une limite à l'atmosphère d'une planète gazeuse,
ar elle n'a pas de surfae. On peut alors dénir plus généralement l'atmosphère d'une
planète omme étant l'enveloppe gazeuse qui est aessible aux observations (Enrenaz,
2000).
L'atmosphère d'une planète est prinipalement aratérisée par sa struture thermique
et sa omposition himique. Les phénomènes, qu'on renontre dans une atmosphère (vents,
formation de nuage, photohimie...), s'expliquent grandement par es deux aratéris-
tiques. La présene d'une surfae omplique éventuellement l'étude, ar elle ajoute une
interfae. Les atmosphères ont également une interfae ave le milieu interplanétaire, ave
lequel elle peuvent avoir des éhanges. La omparaison des strutures thermiques des at-
mosphères planétaires fait ressortir qu'il y a souvent beauoup de ressemblanes entre es
strutures. Il est don possible de shématiser une atmosphère planétaire, en la divisant
en une suession de ouhes superposées. On peut, par exemple, séparer les ouhes en
fontion du signe du gradient de température, en fontion de l'altitude. Dans les domaines
millimétrique et submillimétrique, les ouhes atmosphériques sondées sont la troposphère
et la stratosphère (voir gure 1.1). Ce sont des ouhes de la basse atmosphère. Elles sont
séparées par un minimum de température atmosphérique : la tropopause.
1.2 La diversité de omposition himique des atmo-
sphères planétaires dans le Système solaire
La aratérisation de la omposition himique des atmosphères planétaires a été rendue
possible grâe à l'avènement de la spetrosopie (voir paragraphe 1.4.1). Son développe-
ment, pendant le XX
ème
sièle, a permis de très nombreuses études à partir des grands
télesopes terrestres. Les observations, dans les domaines de l'infrarouge en partiulier,
ont permis de déteter un grand nombre d'espèes himiques. D'autres études ont été
rendues possibles ave l'envoi de sondes d'exploration interplanétaire. En eet, l'analyse
des atmosphères in situ par spetrosopie de masse, déteteurs de partiules et. a fourni
de nombreux renseignements sur la omposition himique des atmosphères des planètes
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Fig. 1.1: Shéma du prol thermique de la basse atmosphère d'une planète.
visitées. Cependant, il oûte très her d'envoyer une sonde sur une autre planète. C'est la
raison pour laquelle e type de mesures reste rare bien qu'étant une soure d'information
de premier ordre. Les atmosphères sondées sont les atmosphères de Mars (sondes Viking
entre autres), Vénus (sondes Pioneer Venus et Venera), Jupiter (sonde Galileo) et Titan
(sonde Huygens).
Les observations, par spetrosopie et par mesures in situ, nous ont dévoilé des atmo-
sphères très variées, notamment au regard de leur omposition himique. Il est possible
de lasser les atmosphères planétaires en quelques groupes (Mars/Vénus, planètes géantes
et.). Pourtant, haque atmosphère a des aratéristiques qui lui sont propres et qui la
rendent unique.
Les atmosphères de Mars et de Vénus ont des ompositions himiques semblables en
espèes majoritaires (95% de CO
2
, 3% de N
2
). Cependant, la température, la pression
atmosphérique et la omposition himique de l'atmosphère en espèes minoritaires sont
extrêmement diérentes. Il en résulte que les onditions qui règnent dans es atmosphères
n'ont que peu de points ommuns. L'atmosphère dense de Vénus est le lieu d'un eet de
serre spetaulaire, alors que l'atmosphère de Mars est trop ténue pour qu'un tel eet soit
eae. L'atmosphère de Vénus est rendue omplètement opaque du fait de la présene de
nuages d'aide sulfurique, tandis que l'atmosphère de Mars est transparente (sauf lorsque
des tempêtes globales de poussière ont lieu).
Les 4 planètes géantes ont des atmosphères rédutries omposées majoritairement de
H
2
(80-85%), de He (15-20%) et de CH
4
(0-2%). Cependant, leur observation montre
une diversité étonnante, ne serait-e qu'en termes de ouleurs. Ces diérenes s'expliquent
en partie par le fait que la distane hélioentrique des planètes géantes s'éhelonne de 5 à
30 unités astronomiques. Les températures qui règnent au sein de leurs atmosphères sont
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sensiblement diérentes. Les planètes ne sont pas, qui plus est, toutes identiques en taille et
en masse. Les atmosphères ne sont don pas soumises aux mêmes fores de gravité. D'autre
part, la diversité en terme d'abondane des espèes minoritaires (moins abondantes que
H
2
, He et CH
4
) peut être la soure de hangements du omportement physio-himique
d'une atmosphère. Enn, la présene de soures internes d'énergie dont l'intensité varie
d'une planète à l'autre peut également être à l'origine de disparités. Par exemple, Uranus
et Neptune ont une taille et une gravité quasi-similaires et leur omposition himique est
assez prohe. Mais omme Uranus possède une soure de haleur interne très faible, on
onstate des diérenes notables entre es deux atmosphères. Elles sont sans doute dues
au fait que les mouvements de transport onvetif n'ont pas la même intensité dans les
ouhes internes des deux planètes.
Ces quelques exemples montrent qu'il est essentiel de déterminer préisément la om-
position himique des atmosphères planétaires, tant en omposés majoritaires qu'en om-
posés minoritaires. La ompréhension de la distribution spatiale des omposés et de leurs
interdépendanes himiques sont les lés de la ompréhension de leur origine et de l'origine
des planètes elles-mêmes.
1.3 Une omposante essentielle de l'étude des atmo-
sphères planétaires : le prol thermique
La détermination du prol thermique est essentiel dans l'étude d'une atmosphère pla-
nétaire. Les prols thermiques des planètes du Système solaire peuvent être obtenus ave
plusieurs méthodes. Parmi elles-i, on trouve l'observation dans l'infrarouge de transi-
tions moléulaires pour les omposés abondants (CO
2
pour Mars et CH
4
pour les planètes
géantes). Les raies observées étant optiquement épaisses (voir partie II paragraphe 1.2.3),
elles permettent de sonder la température atmosphérique. Une autre méthode onsiste
à observer une oultation par la planète du signal d'une sonde ou du ux d'une étoile.
Ainsi, les sondes Voyager ont permis de mesurer les prols thermiques des 4 planètes
géantes (Lindal, 1992) et 'est en observant des oultations stellaires que Hubbard et al.
(1988) et Elliot et al. (1989) ont déouvert l'atmosphère de Pluton et ontraint son pro-
l thermique. On notera également que la température de Jupiter a été mesurée par la
sonde Galileo lors de sa hute dans l'atmosphère (Sei et al., 1998). Souvent, les prols
thermiques qui sont utilisés résultent de la ompilation de plusieurs mesures diérentes.
Un prol thermique donne la température de l'atmosphère en fontion de la pression
ou de l'altitude. La orrespondane entre pression et altitude se fait en ombinant la
loi de l'équilibre hydrostatique et la loi des gaz parfaits. D'après la loi de l'équilibre
hydrostatique, la variation de pression dp dans une ellule de gaz sur une hauteur dh,
dans l'atmosphère d'une planète de gravité g, s'érit
dp =  gdh =  gMn
tot
(h)dh (1.1)
où  [g  m
 3
℄ la masse volumique du gaz, M [g℄ est la masse moléulaire moyenne et n
tot
[m
 3
℄ la onentration totale de l'atmosphère. On note g et M peuvent être onsidérées
omme onstantes sur l'épaisseur d'atmosphère onsidérée. La loi des gaz parfaits donne
une relation entre la température, la onentration totale et la pression d'un gaz
p(h) = n
tot
(h)k
b
T (h) (1.2)
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et la ombinaison des deux équations préédentes donne
dp
p
=  
gM
k
b
T (h)
dh (1.3)
Cette équation s'intègre failement dans le as d'une atmosphère isotherme. Si on pose
H =
k
b
T
gM
(1.4)
la solution, appelée loi barométrique, est
p(h) = p (h
0
) exp

 
h  h
0
H

(1.5)
La grandeur H [m℄ est l'éhelle de hauteur de l'atmosphère. Sa valeur est une grandeur
aratéristique d'une atmosphère : lorsqu'on monte d'une altitude H, la pression diminue
d'un fateur e. Cette loi néessite d'avoir une référene en altitude : le niveau h
0
. L'origine
de l'éhelle altitudinale est naturellement la surfae de la planète, dès lors qu'elle en a une
et h
0
= 0. Ce n'est pas le as des planètes géantes. Par onvention, l'origine des altitudes
est prise à la pression de 1 bar. D'où, p (h
0
= 0) = 1 bar pour les planètes géantes. La loi
barométrique est valable dans toute l'atmosphère dans le as où elle-i est isotherme, e
qui équivaut à dire que H est onstante. Comme e n'est pas le as généralement, la loi
barométrique se généralise en
p(h) = p (h
0
) exp

 
Z
h
h
0
dh
H(h)

(1.6)
ou enore
(
p(h+h) = p(h) e

 
R
h+h
h
g(h)M(h)
k
b
T (h)

p(h
0
) = p
surf
ou 1 bar
(1.7)
Si on applique ette dernière loi à des ouhes atmosphériques susamment nes, haune
d'entre elles peut être onsidérée omme isotherme. Finalement, la diérene d'altitude
h entre deux niveaux atmosphériques suessifs s'obtient à partir de l'équation suivante
h =  
k
b
T
gM
ln

p (h+h)
p(h)

(1.8)
1.3.1 Cas de Mars
La planète Mars est soumise à des variations saisonnières importantes, étant donné son
obliquité (25) et l'exentriité de son orbite (0.09). De e fait, les prols thermiques
en haque point du globe varient rapidement et de manière importante. Même les prols
thermiques moyennés sur la planète varient de façon signiative sur une année martienne.
C'est pourquoi on utilise des bases de données limatiques de Mars pour prédire les valeurs
de la température en fontion de la loalisation spatiale (latitude, longitude, altitude) et
de la date des observations. Ces bases de données reposent sur des modèles de irulation
générale (GCM). Elles permettent ainsi de disposer d'une grande quantité d'informations
sur l'atmosphère modélisée (température atmosphérique, pression, température de surfae,
vitesse des vents...). L'une de es bases de données a été utilisée, au ours de e travail
de thèse, pour déterminer les aratéristiques atmosphériques de Mars à deux époques
diérentes : 'est la Mars Climate Database (Lewis et al., 1999; Forget et al., 2006).
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Fig. 1.2: Prol thermique de Jupiter (voir texte).
1.3.2 Les planètes géantes
Dans le as des planètes géantes, les prols thermiques ne varient qu'assez faiblement,
en fontion du temps, étant donné la faible exentriité de l'orbite de es planètes (0.05
au maximum). Même si des variations thermiques Nord/Sud ont été observées dans les as
de Jupiter et de Saturne, le prol thermique moyen de es deux planètes varie peu. Dans
le as des deux autres planètes géantes, 'est la longueur de leur période de révolution qui
explique les faibles variations saisonnières, à ourte et moyenne éhelle temporelle.
Les gures 1.2, 1.3, 1.4 et 1.5 présentent les prols thermiques utilisés lors des modé-
lisations de spetres des planètes géantes :
 Le prol de Jupiter est tiré de Fouhet et al. (2000). Ce prol s'inspire du prol
thermique mesuré lors de la hute de la sonde Galileo dans l'atmosphère de la
planète (Sei et al., 1998) et a été adapté à partir d'observations du satellite ISO
(Infrared Spae Observatory).
 Le prol de Saturne est tiré d'Ollivier et al. (2000). Il a été onstruit à partir des
résultats de deux oultations stellaires et d'une oultation de la sonde Voyager 2.
 Le prol d'Uranus est la omposition de résultats de Lindal (1992), pour la tropo-
sphère (oultation radio de Voyager 2), et d'Orton et al. (1987), pour la stratosphère
(observations en infrarouge).
 Le prol de Neptune est la omposition de résultats de Lindal (1992), pour la tro-
posphère (oultation radio de Voyager 2), et de Marten et al. (2005), pour la
stratosphère (observations dans le submillimétrique).
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Fig. 1.3: Prol thermique de Saturne (voir texte).
Une remarque peut être faite onernant le gradient de température atmosphérique.
Nous avons déjà vu que les ouhes atmosphériques qui sont sondées sont la troposphère
et la stratosphère. La troposphère a un gradient de température négatif, alors que la
stratosphère a un gradient de température positif. Nous verrons, qu'en général, les raies
spetrales que l'on observe en absorption sont formées dans la troposphère et que les raies
qui apparaissent en émission le sont dans la stratosphère (voir gure 1.6).
1.4 Pourquoi observer les atmosphères planétaires dans
les domaines millimétrique et submillimétrique ?
1.4.1 L'observation par spetrosopie
La spetrosopie est l'étude d'un phénomène physique grâe à l'analyse de la déom-
position de son spetre lumineux en fontion de l'énergie des ondes. Il faut don que le
phénomène physique s'appuie sur des éhanges d'énergie radiative. Cette méthode est très
eae, ar elle permet de dérypter un phénomène physique sans qu'on ait besoin de
faire des mesures in situ. Ainsi, il est possible d'étudier les atmosphères des planètes du
Système solaire depuis les observatoires terrestres, depuis des sondes qui font un passage
auprès d'une planète ou depuis des sondes en orbite planétaire.
Les spetromètres sont des instruments qui permettent de déomposer les radiations
en fontion de leur énergie et de mesurer l'intensité des radiations en fontion de ette
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Fig. 1.4: Prol thermique d'Uranus (voir texte).
énergie (voir gure 1.7 par exemple). Un spetromètre est prinipalement aratérisé par
sa sensibilité, par sa résolution spetrale et par la bande spetrale sur laquelle il est
utilisable. En eet, l'énergie à laquelle une radiation lumineuse est émise ou absorbée
dépend du phénomène physique qu'on renontre dans le milieu que l'on souhaite observer.
C'est pourquoi les spetromètres sont onçus en fontion des phénomènes physiques que
l'on veut observer et don en fontion du domaine d'énergie dans lequel on veut faire les
observations.
Il est possible de lasser les ondes lumineuses en fontion de leur énergie. Le niveau
d'énergie de la radiation émise ou absorbée dépend du proessus physique mis en jeu. Les
domaines de longueurs d'onde sur lesquels va s'appuyer le travail de ma thèse se situent à
la limite entre l'infrarouge et le domaine radio. Ce sont les domaines millimétrique et sub-
millimétrique. Les phénomènes physiques qui onduisent à l'émission de radiations dans
ette gamme de longueur d'onde sont les transitions rotationnelles des moléules. En eet,
l'état d'une moléule peut être traduit en termes de niveaux quantiques dits rotationnels
et vibrationnels. Les bandes vibrationnelles s'observent souvent dans l'infrarouge. L'ob-
servation du spetre millimétrique et submillimétrique d'une atmosphère permet don de
ontraindre sa omposition himique.
1.4.2 Les transitions rotationnelles
La plupart des moléules ont un spetre rotationnel. Il faut, tout d'abord, omprendre
les méanismes qui onduisent à l'émission des radiations à es longueurs d'onde pour,
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Fig. 1.5: Prol thermique de Neptune (voir texte).
ensuite, être en mesure de reproduire les spetres observés.
Le modèle physique le plus simple, qui permet d'expliquer les transitions rotationnelles,
est le modèle du rotateur non-rigide. Ce modèle permet de aluler les fréquenes de
transitions rotationnelles des moléules diatomiques, en fontion du seul nombre quantique
J , où J est le niveau rotationnel de la moléule. En eet, l'énergie rotationnelle d'une
moléule à un niveau J est donné par
E
J
= hBJ(J + 1) DJ
2
(J + 1)
2
(1.9)
où B [s
 1
℄ est la onstante rotationnelle de la moléule et D la onstante de distorsion
entrifuge de la moléule. Cette dernière traduit le fait que la liaison himique n'est pas
rigide
1
. Il est possible de montrer que les transitions ne sont possibles que lorsqueJ = 1
entre deux niveaux. Ainsi, la fréquene de transition d'un état rotationnel J à un état
rotationnel J   1 aura pour fréquene

J
 2BJ (1.10)
ar le terme en D est très inférieur au terme en B. Dans le modèle du rotateur non-
rigide, le spetre des transitions rotationnelles pour une moléule donnée est quasi-régulier
(voir table 1.1 et gure 1.7) : deux transitions onséutives sont espaées de  2B, en
fréquene. Par ailleurs, la onstante rotationnelle B dépend de l'inverse de la masse de la
1
Dans le as, plus simple, du rotateur rigide, D=0.
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Fig. 1.6: Exemple de raies en émission et en absorption. La raie en émission est une raie de l'eau,
observée sur Jupiter, par le télesope spatial Odin, le 6 avril 2007. La raie en absorption est une raie
du
13
CO, observée sur Mars, ave l'antenne de 30m de l'IRAM, en juin 2001 (Cavalié et al., 2008d).
En général, les raies en absorption se forment quand le gradient de température est négatif (dans la
troposphère) alors que les raies en émission se forment lorsque le gradient de température est positif
(dans la stratosphère). Les spetres peuvent être exprimés en plusieurs grandeurs (température main
beam et température d'antenne ii) en fontion de la fréquene. Ces grandeurs seront vues dans le
paragraphe 3.4 de la partie II.
moléule. C'est pourquoi il est possible de diérenier les spetres de deux isotopes de la
même moléule. En eet, les fréquenes des transitions du
13
CO sont plus basses que les
fréquenes de es mêmes transitions pour le
12
CO (voir table 1.1).
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Fig. 1.7: Spetre simulé de la planète Saturne, en fontion de la fréquene, entre 0 GHz et 1100 GHz,
qui tient uniquement ompte de la présene d'ammonia (NH
3
), de phosphine (PH
3
) et d'eau (H
2
O).
Le modèle utilisé pour simuler e spetre sera vu dans la partie II.
Transition
12
CO
13
CO
J = 1! 0 115.271 GHz 110.201 GHz
J = 2! 1 230.538 GHz 220.398 GHz
J = 3! 2 345.795 GHz 330.587 GHz
Tab. 1.1: Exemples de fréquenes de transitions rotationnelles du
12
CO et
13
CO. Les fréquenes
sont proportionnelles à la fréquene de la transition fondamentale (J = 1! 0) et les fréquenes des
transitions du
12
CO, plus léger, sont plus élevées que elles du
13
CO, plus lourd.
Le modèle du rotateur rigide peut ensuite être ané et généralisé aux moléules po-
lyatomiques. On retrouve, dans le spetre de moléules plus omplexes tel l'ammonia
(NH
3
) ou la phosphine (PH
3
), la régularité des transitions, qui est une des aratéristiques
du modèle du rotateur rigide. Le spetre de Saturne (gure 1.7) présente une suession
de trois raies de PH
3
qui sont régulièrement espaées. On peut les identier à 267, 534 et
800 GHz. L'intensité d'une transition rotationnnelle dépend du arré du moment dipolaire
de la moléule (Pikett et al., 1998). Ainsi, une moléule dont le moment dipolaire est
nul n'a pas de transitions rotationnelles. C'est le as de toutes les moléules symétriques
omme le dioxyde de arbone (CO
2
), par exemple. En revanhe, plus le moment dipolaire
est important et plus la signature spetrale d'une transition est intense. L'avantage de
l'observation de es transitions individuelles réside dans le fait que les spetromètres per-
mettent de les résoudre spetralement, alors que e n'est pas toujours le as en infrarouge,
par exemple.
Les fréquenes des transitions de plusieurs dizaines de moléules sont disponibles dans
divers atalogues (GEISA, JPL, HITRAN, par exemple), aessibles sur Internet, dont il
sera question dans le hapitre 1.3.2 de la partie II. Ils permettent de ibler les observations
des atmosphères planétaires sur des bandes de fréquenes, autour de la transition que l'on
souhaite déteter ave l'instrument d'observation hoisi.
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Dans e hapitre, nous avons vu que les atmosphères planétaires sont les enveloppes
gazeuses qui entourent les planètes. Il existe une grande diversité parmi les atmosphères du
Système solaire. Ce sont des orps omplexes dont la omposition himique peut être étu-
diée par spetrosopie. L'observation de leurs spetres millimétrique et submillimétrique
permet de ontraindre leur omposition himique.
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Chapitre 2
Instruments et tehniques
observationnelles propres aux domaines
millimétrique et submillimétrique
2.1 Les instruments d'observation
2.1.1 Les antennes uniques
Les observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique sont faites à
l'aide de télesopes qui ressemblent à des antennes radars (voir gure 2.1). C'est pour-
quoi on parle souvent d'antenne et non de télesope. Comme tout télesope, ils sont
omposés d'un miroir primaire et d'un miroir seondaire. Cependant, les miroirs ne sont
pas fabriqués en verre omme dans le as des télesopes optiques, mais souvent en alumi-
nium (plus léger). En eet, il n'est pas néessaire d'avoir une surfae aussi préise qu'en
astronomie optique, ar la longueur d'onde est plus grande. Pour une longueur d'onde 
donnée, les défauts de surfae du miroir ne doivent pas dépasser =10. En optique, où la
longueur d'onde est de l'ordre de 0.5 m, les défauts aeptables peuvent être de l'ordre
de 10 nm par rapport à la surfae idéale. En millimétrique, on peut se permettre d'avoir
des défauts de l'ordre de 10 à 100 m. Au James Clerk Maxwell Telesope (JCMT), à
Hawaii, aux États-Unis, l'éart quadratique moyen à la surfae idéale est de l'ordre de
24 m.
L'avantage que onfère le hangement de matériau de onstrution et une meilleure
tolérane des défauts de surfae, voilà qui permet de onstruire des antennes dont le dia-
mètre est bien plus important que le diamètre du plus gros télesope optique au monde.
En eet, alors que les télesopes optiques dépassent rarement les 10m de diamètre, les
antennes peuvent atteindre un diamètre de 100m, omme l'antenne d'Eelsberg, en Al-
lemagne, par exemple.
Si l'on suit le parours d'un rayon lumineux, on trouve les front-ends et les bak-
ends à la suite des miroirs primaire et seondaire. Les front-ends sont les réepteurs
qui permettent d'observer sur une ertaine gamme de fréquenes. En général, la bande
de fréquenes aessible à un réepteur est de quelques GHz au maximum, que l'on peut
déplaer sur une bande de quelques dizaines de GHz. Ainsi, les antennes sont souvent équi-
pées de plusieurs réepteurs qui permettent d'avoir aès à plusieurs bandes de fréquenes
diérentes. L'antenne de 30m de l'IRAM dispose ainsi, à e jour, de huit réepteurs, qui
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Fig. 2.1: Exemples de télesopes qui observent dans les domaines millimétrique et submillimétrique.
Sur la photographie de gauhe, on peut voir l'antenne de 30m de l'Institut de RadioAstronomie
Millimétrique (IRAM) à Grenade, en Espagne. L'image de droite est une photographie des miroirs
primaire (15m de diamètre) et seondaire du James Clerk Maxwell Telesope (JCMT). Le miroir
primaire est omposé de plusieurs panneaux qui peuvent être ajustés individuellement pour améliorer
la préision de la surfae. Sur la droite de ette image se trouve le lm de gortex qui protège
l'installation de la poussière volanique extérieure. En eet, e télesope (et de nombreux autres)
est onstruit au sommet du volan Mauna Kea. Le lm proteteur est transparent aux radiations
millimétriques et submillimétriques. (Photographies réalisées lors des observations de Saturne et
d'Uranus en septembre 2006 à l'IRAM et des observations de Saturne en janvier 2008 au JCMT).
ouvrent des bandes entrées sur 100, 150, 230 et 270 GHz. Il y a deux réepteurs par
bande : un par polarisation. Lors d'une observation, jusqu'à quatre réepteurs peuvent
être utilisés simultanément. Ensuite viennent les bak-ends, qui sont les spetromètres.
Leurs prinipales aratéristiques sont les largeurs de bande aessibles et les résolutions
spetrales paramétrables. La largeur de bande aessible dépend de la résolution spetrale
que l'on hoisit. En eet, un spetromètre ompte un nombre ni de anaux dans lesquels
le signal va être envoyé. Un anal peut orrespondre à une résolution spetrale donnée
ou à une autre, selon le réglage hoisi. Parfois, la bande spetrale totale aessible peut
être partagée en plusieurs sous-bandes. Dans le as de l'IRAM et du bak-end Vesta, la
résolution spetrale peut prendre des valeurs omprises entre 3.3 kHz et 1.25 MHz et la
largeur de bande prend une valeur omprise entre 10 et 512 MHz.
Il existe deux types prinipaux de ouples réepteurs/spetromètres : les spetromètres
ave réepteurs hétérodynes et les spetromètres à transformée de Fourier (FTS). Les
premiers utilisent un osillateur loal, dont la fréquene est mélangée ave la fréquene
observée. Comme l'életronique n'est pas très performante lorsqu'il s'agit de traiter un
signal à 100-1000 GHz, on emploie un multipliateur de fréquenes de manière à abaisser
la fréquene du signal observé, e qui permet de traiter le signal eaement ave l'éle-
tronique. Généralement, les réepteurs/spetromètres hétérodynes permettent d'observer
des bandes qui font jusqu'à quelques GHz de largeur. Mais, le fait qu'ils omportent plu-
sieurs entaines de anaux assure l'aès à une exellente résolution spetrale (jusqu'à
quelques kHz seulement). De tels instruments sont adaptés à l'étude des raies spetrales
atmosphériques qui sont nes. Les spetromètres à transformée de Fourier donnent aès
à des bandes de fréquenes de plusieurs dizaines de GHz (Enrenaz et al., 1996), mais ave
des résolutions spetrales bien moindres que les spetromètres hétérodynes. La gure 2.2
est une photographie de la abine des réepteurs de l'antenne de l'IRAM. Tous es instru-
2.1 Les instruments d'observation 25
Fig. 2.2: Photographie de la abine des réepteurs de l'antenne de l'IRAM. Les réepteurs sont
refroidis par un ryostat, qui fontionne à l'hélium liquide, de manière à baisser le niveau du bruit
életronique des appareils. (Photographie réalisée lors des observations de Mars, en otobre-novembre
2005).
ments sont refroidis à l'hélium liquide pour baisser le bruit életronique dû à l'appareillage,
ar, sans refroidissement des réepteurs, le bruit életronique serait supérieur au signal
observé de plusieurs ordres de grandeur. On notera également qu'il est possible d'utiliser
un bolomètre à la plae des réepteurs et spetromètres. Les bolomètres permettent de
faire des mesures de ux sur une large bande de fréquenes.
Une fois es prinipales aratéristiques onnues, il est possible de déterminer d'autres
grandeurs propres à une antenne. La résolution spatiale de l'observation que l'on veut
eetuer dépend du diamètre de l'antenne et de la fréquene à laquelle on fait l'observation.
Elle est liée à la taille de la tahe de diration qui résulte de l'instrument. Elle est donnée
par la formule

l
= 1:22

D
(2.1)
où  est la longueur d'onde à laquelle on observe et D le diamètre de l'antenne. La
taille de la tahe de diration 
l
est aussi appelée lobe d'antenne ou taille du beam.
Ainsi, lorsque le lobe d'antenne est plus grand que l'objet observé, elui-i ne sera pas
résolu spatialement. Lorsqu'on veut obtenir une information spatiale sur l'objet observé,
il est parfois néessaire d'observer à une fréquene plus élevée. Quelques unes des autres
aratéristiques d'une antenne seront détaillées dans le paragraphe 3.2 de la partie II.
Enn, il est important de préiser qu'une observation ave une antenne de e type a
pour résultat un spetre, qui est enregistré au point d'observation. On ne peut obtenir une
image d'un objet que si l'on fait un balayage de la soure ou si l'on utilise un réseau de
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réepteurs, tout omme on utiliserait une améra CCD pour faire une image en optique.
De plus en plus de télesopes sont équipés de e genre de réseaux de réepteurs (exemple :
les instruments HERA à l'IRAM et HARP au JCMT). Ces réseaux de réepteurs sont
généralement limités par la résolution spatiale des télesopes sur lesquels ils sont montés.
La résolution étant de l'ordre de 10-20
00
dans les domaines millimétrique et submillimé-
trique, un réseau de réepteur ouvrira de une à plusieurs minutes d'ar de hamp. Leur
utilisation en planétologie est don limitée, puisque la planète dont la taille apparente
est la plus grande est Jupiter ave 40
00
. C'est pourquoi, seules les soures étendues seront
résolues spatialement. Pour obtenir des images ave une meilleure résolution spatiale, il
faut utiliser un interféromètre.
2.1.2 Les interféromètres
Un interféromètre est un réseau d'antennes uniques. En eet, la ombinaison astu-
ieuse de plusieurs télesopes permet d'obtenir une image interférométrique d'une soure
astronomique en utilisant la tehnique de la synthèse d'ouverture. Les antennes sont om-
binées par paires. Il y a don n(n   1)=2 paires d'antennes, si n est le nombre total
d'antennes du réseau. Plusieurs diultés se posent pour réaliser un interféromètre : le
ablâge général, la onnaissane préise de la distane qui sépare deux antennes, le traite-
ment simultané et la reombinaison des signaux, la gestion de l'osillateur loal pour une
détetion ohérente... Un interféromètre mesure le déphasage et l'amplitude d'un même
signal entre deux antennes, et e pour haque ouple d'antennes. Ce déphasage permet
d'obtenir une mesure : la visibilité omplexe. On traite ensuite les visibilités omplexes
pour en déduire soit des spetres de la soure, soit une image de la soure à une fréquene
donnée (synthèse d'ouverture). Les observations étant faites sur une bande de fréquene,
on peut obtenir une image de la soure à haque fréquene observée. Le hamp de l'image
est égal à la taille du lobe d'antenne d'une des antennes du réseau, en supposant qu'elles
aient toutes le même diamètre. L'avantage de ette tehnique réside dans le fait que la
résolution spatiale de l'image ainsi obtenue est égale à

l
=

B
(2.2)
où B [m℄ est la longueur de la plus grande ligne de base, et non plus 1:22=D omme dans
le as d'une antenne simple. Une ligne de base est un segment qui relie deux antennes.
En dénitive, un interféromètre, dont la plus grande ligne de base est B, orrespond à un
télesope de diamètre B, en termes de résolution spatiale. Du oup, la résolution spatiale
d'un interféromètre peut être augmentée d'un à trois ordres de grandeur par rapport à
une antenne unique, ar, la longueur maximale des lignes de base des interféromètres est
généralement de l'ordre de 1 km. Toutefois, la sensibilité d'un interféromètre n'est pas
égale à elle d'un télesope équivalent de diamètre B, ar sa surfae olletrie S est égale
à
S = n 

D
2

2
(2.3)
où n est le nombre d'antennes de diamètre D. Cette surfae S est inférieure à la surfae
olletrie S
0
d'un télesope équivalent de diamètre B. Il faut observer des objets assez
intenses pour obtenir une image de qualité exploitable.
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Les antennes uniques et les interféromètres ont tout d'abord été onstruits et employés
sur Terre. Cependant, la onquête spatiale a permis d'envoyer des télesopes dans l'es-
pae depuis quelques déennies. Les avantages que onfère une observation depuis l'espae
seront détaillés dans le paragraphe 3.1 de la partie III. De nos jours, les premiers interfé-
romètres spatiaux sont en ours de réalisation et leur utilisation est programmée pour le
début de la prohaine déennie. La prinipale diulté est l'alignement des antennes dans
l'espae. C'est pourquoi l'un des premiers interféromètres spatiaux (SIM Planet Quest,
NASA) onsistera à envoyer deux télesopes sur une même plateforme spatiale. La dis-
tane entre les deux antennes sera don xe.
2.2 Les observations et leur interprétation
2.2.1 Les observations
Une fois la fréquene de la raie à observer séletionnée, il faut entrer la bande de fré-
quenes d'observation autour de la fréquene de la raie séletionnée : ette étape s'appelle
le tuning. Elle est réalisée par l'opérateur du télesope dans la plupart des as. Avant de
faire une observation, il reste à hoisir le mode d'observation que l'on souhaite employer.
Il en existe de nombreux qui ont haun leurs avantages et leurs inonvénients. Les prin-
ipaux modes d'observations sont reportés dans la table 2.1. Les modes employés lors des
observations qui ont été eetuées dans le adre de ette étude sont les modes suivants :
le position swithing et le wobbler swithing. Dans tous les as (sauf pour le position
swithing, une observation de la soure est toujours aompagnée d'une observation de
la même durée vers une position prohe du iel où il n'y a pas d'émission à la fréquene
observée (soure trop éloignée de ette position). En eet, la soustration de l'observation
hors soure (OFF ) de l'observation de la soure (ON ) permet d'ter une grande partie du
bruit de fond qui provient du iel
1
. Cette soustration ON -OFF sera d'autant plus eae
que les mesures ON et OFF seront prohes aussi bien temporellement que spatialement.
Cei est d'autant plus vrai lorsque le télesope est au sol et non dans l'espae, à ause de
la présene de l'atmosphère terrestre.
Les fenêtres atmosphériques et l'absorption atmosphérique
Pour obtenir le signal de la soure, il faut lui soustraire le signal dû à l'atmosphère
terrestre. Celle-i est omposée de moléules qui absorbent et émettent dans le millimé-
trique et dans le submillimétrique. Il est don ruial de bien enlever la ontribution de
l'atmosphère. Cependant, il existe de nombreuses bandes spetrales plus ou moins larges
qui sont totalement opaques au rayonnement qui provient de l'extérieur de l'atmosphère
et don des soures astrophysiques (voir gure 2.3). Certaines moléules telles l'eau et le
dioxygène, par exemple, sont eetivement très abondantes dans l'atmosphère. Ces molé-
ules sont de surroît des absorbants très eaes. Du oup, il est impossible d'observer
depuis le sol à ertaines fréquenes propres à es moléules.
1
Les réepteurs doivent avoir une réponse stabe dans le temps.
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Fig. 2.3: Courbe de transmission atmosphérique en fontion de la fréquene d'observation sur le
site de Mauna Kea lorsque l'atmosphère ontient 0.5 mm d'eau préipitable. Les fenêtres spetrales
où les observations sont possibles sont délimitées par des raies d'absorption atmosphérique plus ou
moins larges. Celles-i sont notamment dues à l'eau et au dioxygène (soure : Calteh Submillimeter
Observatory Atmospheri Transmission Plotter).
On verra, dans le paragraphe 1.2 de la partie II, que l'absorption atmosphérique peut
être exprimée sous la forme d'un oeient d'atténuation exponentiel : e
 
atm
. Lorsque
l'on fait une observation, il faut s'aranhir de ette absorption. Pour ela, l'absorption
atmosphérique est modélisée à partir de mesures de 
atm
à ertaines fréquenes (à 225 GHz
au JCMT, par exemple) de manière simultanée aux observations astrophysiques. La or-
retion est don faite en temps réel.
En résumé, si on note S
soure
le signal reçu de la soure astrophysique et S
iel
le signal
qui vient de l'atmosphère terrestre, les observations ON et OFF peuvent s'érire

ON = S
soure
e
 
atm
+ S
iel
OFF = S
iel
(2.4)
La position OFF est hoisie assez éloignée de la position ON pour que la soure ne ontri-
bue pas (diretement ou par diusion) au signal reçu. La soustration de l'observation
OFF à l'observation ON donne
ON OFF = S
soure
e
 
atm
(2.5)
L'observation est nalement orrigée de l'absorption atmosphérique grâe à la modéli-
sation du terme e
 
atm
. On peut don en déduire le terme S
soure
qui nous intéresse.
Seulement, après le passage du signal dans la haîne de réeption, le ux lumineux reçu
est transformé en un signal életrique, dont la tension dépend du ux mesuré. Il faut don
alibrer e ux pour passer d'une mesure en Volts à une mesure en grandeur physique
appropriée.
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Fig. 2.4: Spetre de la transition (J = 2 ! 1) du
12
CO Mars à 230 GHz. Un ripple de haute
fréquene est lairement identiable, en superposition à la raie spetrale.
Pointage et fous
La dernière étape avant de ommener l'observation onsiste à régler le pointage et
le fous de l'antenne. Le réglage du pointage se fait en observant une soure ompate,
ave une proédure de artographie, pour appliquer ensuite des orretions de position
en fontion du déalage entre la position théorique et la position observée. Le réglage
fous onsiste à observer une soure à plusieurs reprises en hangeant très légèrement la
distane entre les miroirs primaire et seondaire, de manière à aluler la position du miroir
seondaire qui maximise le ux reçu. Ces deux étapes sont programmées toutes les heures
environ pour garantir que les observations se déroulent orretement. Il peut arriver que
les orretions apportées varient au ours d'une observation, si elle dure plusieurs heures,
en raison des variations météorologiques et du hangement d'élévation de la soure (e
qui hange l'épaisseur d'atmosphère traversée).
Observation de soures à fort niveau de ontinuum
Lorsqu'on observe une soure à fort ontinuum, il arrive que des ondes stationnaires
se développent dans l'instrument et viennent s'ajouter aux observations. La onséquene
direte est que des ondulations apparaissent alors sur le spetre observé. Ces ondulations
peuvent être plus ou moins eaement soustraites des observations lors du traitement
des données, par ltrage des fréquenes d'ondulation. Il faut s'assurer que l'ondulation
observée est bien due à l'instrumentation et qu'elle n'est pas une variation réelle de ux
en fontion de la fréquene.
Ces ondulations, appelées ripples en anglais, ont des fréquenes qui sont en général
propres à haque instrument (Olberg et al., 2003). Les planètes sont des soures de fort
ontinuum et elles sont don sujettes à l'apparition de ripples. La gure 2.4 présente un
spetre brut (sans traitement des données) de la planète Mars à 230 GHz, sur lequel on
voit lairement un ripple à haute fréquene. Ce ripple est ensuite soustrait par analyse de
Fourier.
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La alibration des observations
La tension életrique mesurée en Volts néessite d'être onvertie en grandeur physique.
Il y a plusieurs grandeurs physiques qui sont employées en radioastronomie. La tempéra-
ture de brillane et la densité de ux sont les grandeurs les plus fréquemment utilisées et
leurs dénitions seront données dans le paragraphe 3.4 de la partie II. Pour alibrer les
observations, on utilise généralement la méthode hopper wheel. Elle onsiste à observer
une soure haude et une soure froide, toutes deux de températures onnues. L'observa-
tion de la soure haude onsiste à pointer les réepteurs vers la abine où ils se trouvent,
alors que l'observation de la soure froide onsiste à observer le iel. Une fois les tensions
orrespondantes relevées, il sut d'appliquer une règle de trois lorsqu'on fait l'observation
d'un objet astrophysique pour en déduire la température dite d'antenne. La dénition
de la température d'antenne sera également donnée dans le paragraphe 3.4 de la partie II.
La alibration relative ou absolue des observations
Un spetre observé en température d'antenne peut ensuite être onverti en densité
de ux ou en température de brillane, si les observations sont alibrées par rapport à
des objets de ux ou de température onnus. La onversion est obtenue par une règle de
trois et sera détaillée dans le paragraphe 2.4.4 de la partie III. On parle de alibration
absolue dans e as. Dans le as où il n'est pas possible d'observer une soure référene,
les observations sont alibrées par rapport au modèle de simulation. On parle alors de
alibration relative.
Le bruit de fond
Malgré toutes les étapes de alibration du signal, de alibration de l'atmosphère et de
soustration d'une observation OFF, il reste toujours du bruit de fond sur les spetres
qui est dû au déteteur. Ainsi, le niveau de la mesure dans haque anal du spetromètre
orrespond à la mesure physique, à laquelle s'ajoute une valeur plus ou moins faible de
bruit. Celui-i peut généralement être modélisé par une loi gaussienne entrée. On peut
don aluler son éart-type , enore appelé rms. C'est ette valeur qui est ensuite utilisée
pour déterminer si une raie spetrale est détetée ou non.
2.2.2 Interprétation des observations
L'objet des paragraphes suivants n'est pas de livrer dans les détails les informations
que l'on peut extraire de l'observation d'un spetre dans le domaine millimétrique (ou
submillimétrique), mais d'en donner les grandes lignes. En eet, haque partie du travail
de thèse illustrera par une appliation les types d'informations que l'on peut obtenir
d'un spetre. La partie II sur la modélisation des émissions radiatives dans les domaines
millimétrique et submillimétrique détaillera en outre, dans un exposé théorique, le moyen
de remonter aux diverses informations.
Une raie spetrale a quelques aratéristiques qui sont immédiatement notables : sa
présene, son ontraste par rapport au niveau de ontinuum, sa largeur et éventuellement
son déalage fréquentiel par rapport à la position à laquelle on l'attend. Dans le as des
observations planétaires, le niveau de ontinuum dépend prinipalement de la température
de la planète : il peut reéter la valeur de la température de la surfae d'une planète
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(omme Mars, par exemple) ou peut être lié à la température des ouhes atmosphériques
observables à la fréquene d'observation (as d'une planète gazeuse, par exemple).
Composition atmosphérique
La présene d'une raie spetrale, lorsqu'elle est identiée, indique la présene d'une
moléule. Les atalogues de fréquenes de transitions permettent de ibler les reherhes
à des fréquenes où des transitions sont attendues. L'identiation d'une raie spetrale se
fait par rapport au niveau de bruit de fond qu'il reste après le traitement du signal, une
fois réalisées les étapes de alibration (instrumentale, atmosphérique...). Connaissant la
valeur de la rms , une raie est détetée si son ontraste (entre son maximum/minimum
et le ontinuum) est supérieur à 5 (parfois à 3 seulement). Il n'y a don qu'une hane
sur un million pour que la raie soit fortuite (due au bruit), si on suppose que le bruit suit
une loi gaussienne.
Le prol de la raie spetrale détetée dépend de plusieurs paramètres, dont l'abondane
de la moléule qui génère la raie spetrale. Selon la résolution spetrale, il est possible
d'établir la distribution vertiale du omposé. Si les observations sont résolues spatiale-
ment, il est également possible d'établir une arte d'abondane en fontion de la latitude
et de la longitude planétaire.
Prol thermique et pression atmosphérique
Le prol d'une raie spetrale peut également donner des informations sur le prol
thermique de l'atmosphère observée. En eet, lorsque l'abondane d'un omposé est im-
portante, ertaines raies spetrales peuvent devenir uniquement sensibles à la température
atmosphérique. La largeur d'une raie spetrale est souvent très dépendante du niveau de
pression qui règne dans les ouhes atmosphériques d'où le rayonnement est issu. L'ob-
servation de telles raies spetrales rend possible la détermination du prol thermique sur
dans la gamme d'altitude où es raies se forment.
Vents atmosphériques
Les fréquenes auxquelles les raies spetrales peuvent être détetées ou observées sont
données dans des atalogues. Lorsque le ÷ur d'une raie spetrale (son minimum ou
maximum selon que la raie est en absorption ou en émission) est déalé par rapport à la
fréquene à laquelle il est attendu, il est possible que la raie soit déalée par eet Doppler
à ause des vents atmosphériques
2
. La mesure de e déalage Doppler permet de remonter
à la vitesse des vents.
Ainsi, les observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique sont ee-
tuées ave des antennes uniques ou des interféromètres, grâe auxquels des spetres, voire
des artes d'intensité (à une fréquene donnée), sont mesurés. C'est nalement par l'ana-
lyse de es données que de nouvelles moléules peuvent être détetées dans les atmosphères
2
Il existe également un déalage Doppler des raies dû à la rotation de la planète observée et à la vitesse
relative planète-Terre. Le premier doit être soustrait lors de la modélisation des observations tandis que
le seond est très souvent pris automatiquement en ompte dans les proédures de pré-traitement des
données lors des observations.
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planétaires. Selon les aratéristiques de l'instrument d'observation utilisé, l'abondane
des moléules observées, la température des atmosphères sondées ainsi que d'autres para-
mètres physiques peuvent être déterminés. L'observation des atmosphères planétaires par
spetrosopie est don une soure d'informations importante sur la physique et la himie
présentes au sein de elles-i.
2.
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Mode d'observation Desription Avantages Inonvénients
Position swithing ON -OFFoù tout le télesope Bonne orretion Pertes de temps importante pendant
pivote de la position ON atmosphérique le déplaement du télesope
à la position OFF
Wobbler swithing ON -OFFoù seul le miroir Méthode plus rapide que le Pas appliable aux soures trop
seondaire du télesope position swithing étendues ( 1
0
)
pivote de la position ON
à la position OFF
Frequeny swithing tuning légèrement Méthode rapide également. Pas appliable si le ontinuum
déalé en fréquene Idéale pour les raies de varie vite (as des planètes).
(quelques MHz, en général) quelques MHz de large ou moins. Génération de raies dites
pour l'observation OFF Temps d'intégration doublé si fantmes parfois diiles
l'éart de tuning à identier
n'est pas trop grand
On the y mapping 1 observation OFF suivie de Grandes artes réalisées Rapport signal sur bruit faible
plusieurs observations ON rapidement (soures étendues)
très ourtes sous forme de Peu sensible aux erreurs de
artes pointage
Tab. 2.1: Desription des prinipaux modes d'observations sur une antenne unique ave leurs avantages et inonvénients.
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Chapitre 3
De nouveaux instruments pour les
observations radioastronomiques
Introdution
La radioastronomie dans les domaines millimétrique et submillimétrique est en onstant
développement, tant en termes de gain en sensibilité que d'augmentation des résolutions
spatiale et spetrale et que de ouverture du domaine spetrale. Les progrès de l'életro-
nique protent également à ette disipline, ar ils ontribuent à abaisser les niveaux de
bruit de fond. Les modèles atmosphériques qui sont de plus en plus préis permettent
quant à eux de simuler plus dèlement les onditions d'observation de manière à s'aran-
hir de l'eet de l'atmosphère terrestre.
L'amélioration de la qualité des instruments qui sont montés sur les radiotélesopes,
leur remplaement par des instruments de nouvelle génération et surtout l'essor de nou-
veaux télesopes et interféromètres font que la radioastronomie millimétrique et submilli-
métrique entre dans une nouvelle ère très prometteuse en déouvertes. En e qui onerne
les atmosphères planétaires, de nouvelles moléules seront détetées, des omposés seront
artographiés (Lellouh, 2001, 2008; Enrenaz et al., 2001a)... Ainsi, le omportement
temporel de la physio-himie des atmosphères planétaires sera mieux ompris. Les ob-
servations qui seront issues de es nouveaux instruments néessitent don que les radio-
astronomes anent sans esse leurs modèles physiques et himiques et développent des
outils de traitement eaes.
3.1 Une nouvelle ère pour la radioastronomie millimé-
trique et submillimétrique
Les progrès tehnologiques (matériaux, életronique...) permettent une onstante amé-
lioration des instruments qui existent déjà et qui sont utilisés pour faire les observations.
Un rapide tour d'horizon des améliorations en ours ou à venir est présenté dans un
premier temps. Ensuite, il sera question des deux nouveaux instruments révolutionnaires
qui démarreront leurs observations en 2009 et 2010 : le télesope spatial Hershel et l'in-
terféromètre ALMA (Ataama Large Millimeter/Submillimeter Array) pour lesquels le
Laboratoire d'Astrophysique de Bordeaux a partiipé et partiipe enore à la oneption
et à la réalisation d'éléments des réepteurs et des orrélateurs.
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3.1.1 Des observatoires au sol toujours plus performants
Pour l'observation des atmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et sub-
millimétrique, il existe plusieurs instruments au sol, dont ertains que j'ai utilisé pendant
mes travaux. Dans les paragraphes suivants, il sera question, dans un premier temps, de
quelques uns des radiotélesopes millimétriques, atuellement en servie, auxquels je me
suis plus partiulièrement intéressé dans mon travail. L'objetif est de montrer quelles
améliorations sont apportées et omment es plateformes d'observation deviennent tou-
jours plus performantes et attratives, et repoussent les limites de nos onnaissanes. Les
radiotélesopes dont il sera question dans les paragraphes suivants sont les antennes de
l'IRAM, du JCMT et d'APEX (Ataama Pathnder EXperiment).
L'antenne de 30m de l'IRAM
Durant es trois dernières années, de nombreuses modiations ont été apportées au
télesope de 30m de l'IRAM (Baars et al., 1987). En e qui onerne les hangements in-
tervenus pour les observateurs, il est à noter que le système de ontrle du télesope a été
totalement remplaé n 2005 par le New Control System (juste après les observations du
CO sur Mars qui sont présentées dans la partie IV). Beauoup de travaux ont été entrepris
pour préparer l'installation de réepteurs de nouvelle génération, qui permettront d'ob-
server une bande de fréquene qui ira jusqu'à 8 GHz (Cox, 2006). La possibilité d'observer
sur de si larges bandes spetrales est d'un intérêt majeur pour l'étude des atmosphères
planétaires. En eet, il sera possible d'observer ertaines des raies troposphériques larges
des planètes géantes, omme les raies du CO par exemple, en une seule observation (voir
partie III hapitre 2).
L'interféromètre du Plateau de Bure (IRAM)
L'interféromètre du Plateau de Bure de l'IRAM (Guilloteau et al., 1992) omporte
6 antennes de 15m de diamètre. Il peut être utilisé selon trois ongurations pour l'ob-
servation. En eet, les antennes sont plaées sur des rails et peuvent hanger de plae.
Le hangement de lignes de base permet d'adapter la résolution spatiale de l'observation
aux besoins des observateurs. La onguration étendue est programmée en hiver quand
le iel est de meilleure qualité. Les deux ongurations intermédiaires sont mises en plae
au printemps et à l'automne alors que les observations en onguration ompate ont
lieu en été. Les lignes de bases ont été étendues à 760m en 2005 et il est maintenant
possible d'atteindre une résolution de 0.35
00
à 230 GHz et d'établir des artes d'Uranus et
de Neptune.
Plusieurs nouveautés sont apparues et d'autres sont en prévision pour l'année à venir
en e qui onerne les réepteurs. Les New Generation Reeivers ont été installés en 2006
et permettent d'observer les deux polarisations ave une bande totale de 4 GHz. Deux
bandes de fréquenes (80-116 GHz et 201-250 GHz) étaient disponibles jusqu'en 2007.
Une troisième bande a été ajoutée entre 129 et 174 GHz et la bande entre 201 et 250 GHz
a été étendue à 267 GHz. Une quatrième bande entre 277 et 371 GHz est même prévue
pour 2009. Cette nouvelle bande permettra, entre autres, d'observer et de artographier
les atmosphères de Mars et des planètes géantes grâe à la transition J = 3! 2 du CO.
Enn, des travaux ont été réalisés pour améliorer la qualité de la surfae des 6 antennes
(Cox, 2006).
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Le JCMT
Le JCMT (Hills, 1985) a été fermé en 2006 pour une durée de six mois. Cette période a
permis d'installer un nouveau réepteur à 16 pixels qui fontionne entre 325 et 375 GHz :
HARP. Ce réseau permet de artographier des zones étendues. Il pourrait être utilisé
dans le as d'observations de Jupiter, ar la taille apparente de la planète est susante
pour pouvoir utiliser 4-5 pixels du réseau. HARP a été utilisé lors de nos observations de
Saturne, en janvier 2008 (voir partie III hapitre 2) non pas pour établir une arte (la taille
apparente de Saturne est insusante), mais pour observer les ON et les OFF sur deux
pixels du réseau. Le temps d'intégration a don été multiplié par deux. Simultanément
à l'installation de HARP, un nouveau bak-end (ACSIS) a remplaé l'anien (DAS). Les
apaités d'enregistrement de données ont ainsi été multipliées par 3000. L'installation
de HARP et ACSIS a néessité l'arrêt provisoire de l'utilisation du réepteur RxW-D
(620-710 GHz). Ce réepteur devrait être à nouveau opérationnel ourant 2008.
Des eorts ont été faits pour assoier trois observatoires sur le site de Mauna Kea. C'est
ainsi que les premières observations interférométriques du e-SMA (extended SubMillimeter
Array) ont été réalisées en 2006 (Shieven and Kemp, 2006). L'e-SMA est onsitué du
SubMillimeter Array (interféromètre de 8 antennes de 6m de diamètre), du CSO (Calteh
Submillimeter Observatory, antenne de 10.4m de diamètre) et du JCMT (James Clerk
Maxwell Telesope, antenne de 15m de diamètre). Selon la sensibilité de l'instrument
résultant, il pourrait être intéressant de mesurer des artes des planètes géantes à de plus
hautes fréquenes que elles disponibles ave l'interféromètre du Plateau de Bure.
L'antenne APEX
APEX (Güsten et al., 2006) est un prototype d'antenne semblable aux antennes du
futur interféromètre ALMA, qui a été adapté à l'observation en antenne unique. Les ob-
servations ave e télesope de 12m de diamètre ont débuté en 2005. Depuis, de nombreux
réepteurs ont été ajoutés et sont maintenant utilisables par la ommunauté sientique.
Un des derniers réepteurs mis en plae est un réepteur qui fontionne au-dessus de
1 THz. L'intérêt prinipal est d'avoir aès à des fréquenes jusque-là jamais observées
dans le as des atmosphères planétaires. L'usage de ertains réepteurs est réservé aux
groupes qui les ont développés et nanés. Au total, 4 instruments sont diretement a-
essibles à l'ensemble de la ommunauté et trois autres peuvent être utilisés ave l'aord
des équipes responsables de leur fontionnement.
Ces quelques exemples illustrent que les grands observatoires atuels sont en onstante
évolution et en onstante reherhe d'amélioration de leurs apaités et performanes.
Leur utilisation va devenir omplémentaire de l'utilisation des nouveaux grands instru-
ments qui sont à quelques mois de leur première lumière : le téleope spatial Hershel et
l'interféromètre ALMA.
3.1.2 Le lanement prohain d'Hershel
Le télesope Hershel (Genzel, 1997) (voir gure 3.1), un temps appelé FIRST (Far In-
fraRed and Submillimeter Telesope), est une des quatre pierres angulaires du programme
Horizon 2000 de l'Agene Spatiale Européenne (ESA). Cet instrument prendra la relève
des télesopes spatiaux, qui ont observé ou qui observent enore dans l'infrarouge et dans
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Fig. 3.1: Vue d'artiste du télesope spatial Hershel de l'Agene Spatiale Européenne (rédit :
European Spae Ageny).
l'infrarouge lointain, tels ISO (Infrared Spae Telesope), SWAS (Submillimeter Wave As-
ronomy Satellite) (Melnik et al., 2000) et Odin (Nordh et al., 2003). Après plusieurs
retards, son lanement, par une fusée Ariane 5, est prévu pour février 2009. Ce télesope
spatial, dont le miroir primaire mesurera 3.5m de diamètre, embarquera trois réepteurs
diérents à bord : HIFI (Heterodyne Instrument for the Far-Infrared), PACS (Photode-
tetor Array Camera and Spetrometer) et SPIRE (Spetral and Photometri Imaging
REeiver). Un desriptif de haque instrument est donné dans de Graauw and Helmih
(2001), Poglitsh et al. (2001) et Grin et al. (2001).
Hershel permettra, grâe à es trois instruments, de ouvrir une bande qui va de
60 à 600 m, ave diérents types de spetromètres (voir partie III paragraphe 4.1),
photomètres et bolomètres. La majeure partie de ette bande n'est pas observable depuis
la surfae terrestre à ause de l'absorption due à l'eau atmosphérique. De e fait, e
télesope ore la possibilité d'observer l'eau dans les orps astrophysiques. La meilleure
sensibilité de e télesope, par rapport à ses prédéesseurs, permettra de déteter de
nouvelles espèes et de mieux ontraindre les abondanes des moléules déjà détetées.
La taille du miroir assurera une résolution spatiale jamais atteinte à es fréquenes, pour
un observatoire spatial. De plus, la durée initiale de la mission, qui est de 3 à 4 ans, rend
envisageable la mise en évidene d'éventuelles variations temporelles de phénomènes déjà
observés.
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Fig. 3.2: Vue d'artiste de l'interféromètre ALMA dans sa onguration ompate (rédit : National
Radio Astronomy Observatory).
3.1.3 Bientt la première lumière d'ALMA
ALMA (voir gure 3.2) sera le plus grand interféromètre destiné à la radioastronomie
millimétrique et submillimétrique lorsque sa phase de onstrution sera terminée. Le projet
ALMA est issu de la fusion de projets onurrents, trop oûteux pour être tous réalisés.
C'est don une ollaboration internationale omposée de sientiques d'Europe, des États-
Unis, du Japon et du Chili qui onduit le projet. L'interféromètre est atuellement en ours
de onstrution dans une des zones les plus arides du globe : le plateau de Chajnantor, à
5000m d'altitude, au Chili. Cette altitude, alliée au fait que l'air est partiulièrement se
dans et endroit, assurera une qualité de iel inomparable.
À terme, l'interféromètre ALMA omptera de 50 à 64 antennes de 12m de diamètre
1
,
qui pourront observer entre 0.3 et 9.6 mm, et les lignes de base pourront aller de 15m
à 18 km. La résolution spatiale maximale qui pourra être atteinte sera don de 0.005
00
.
Les antennes seront équipées de nombreux réepteurs. Les bandes aessibles ainsi que les
résolutions spatiales résultantes sont présentées dans la table 3.1. En supplément, l'aès à
trois autres bandes (autour de 40, 80 et 920 GHz) est envisagé. Les bak-ends permettront
de ouvrir jusqu'à 8 GHz de bande et la résolution spetrale s'éhelonnera entre 3.8 kHz
et 2 GHz.
À l'heure atuelle, les premières antennes sont testées et les premières franges d'in-
terférenes devraient être observées ave deux antennes ette année. Après une phase de
tests supplémentaires en 2009, les premières observations sientiques devraient avoir lieu
en 2010. Le réseau omplet devrait être opérationnel en 2012.
Ce panorama sur les observatoires millimétriques et submillimétriques avait pour but
1
Á l'heure atuelle, 50 antennes sont nanaées. Cet interféromètre sera omplété par l'Ataama
Compat Array (ACA) qui sera omposé de 4 antennes de 12 m de diamètre et de 12 antennes de 7 m
de diamètre.
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Bande Fréquenes [GHz℄ Longueur d'onde [mm℄ Résolution spatiale [
00
℄
3 84-116 2.6-3.6 3.0-0.034
4 125-169 1.8-2.4 2.1-0.023
5 163-211 1.4-1.8 1.6-0.018
6 211-275 1.1-1.4 1.3-0.014
7 275-373 0.8-1.1 1.0-0.011
8 385-500 0.6-0.8 0.7-0.008
9 602-720 0.4-0.5 0.5-0.005
Tab. 3.1: Présentation des 7 bandes de fréquenes qui seront disponibles sur ALMA, ainsi que les
gammes de résolution spatiale obtenues en fontion de la plus grande ligne de base. En onguration
ompate, le réseau aura une plus grande ligne de base de 200m, alors qu'elle pourra atteindre
jusqu'à 18 km en onguration étendue.
de montrer que les performanes de es observatoires sont en amélioration onstante. Pour
ela, les surfaes des antennes sont améliorées, les aniens réepteurs remplaés par des
réepteurs de nouvelle génération... Ces observatoires seront des appuis indispensables
des futurs grands instruments que seront le télesope spatial Hershel et l'interféromètre
ALMA. Ave es deux nouveaux instruments, la ommunauté sientique disposera d'ou-
tils apables d'observer dans des bandes de fréquenes jusqu'ii inobservées, ave une
sensibilité, une résolution spatiale et une résolution spetrale jamais atteintes jusqu'ii.
Puisque ette gamme de longueur d'onde donne une vue direte sur la omposition molé-
ulaire et la température des milieux observés, 'est un aès à la physique et à la himie
de es milieux qui est ouvert. C'est pourquoi il est néessaire de développer des outils
d'analyse et de modélisation qui soient en mesure de prendre en ompte es avanées en
termes de préision des mesures.
3.2 Développement d'outils performants pour analyser
et modéliser les observations
Le développement d'instruments d'observation toujours plus performants néessite
une aquisition de données toujours plus préise et rapide. L'amélioration de la résolution
spetrale onjuguée à l'élargissement des bandes observables d'une part et l'amélioration
de la résolution spatiale onjuguée à l'observation ave un réseau de réepteurs ou ave un
interféromètre d'autre part ontribuent à augmenter la quantité de données observation-
nelles à analyser. Des planètes omme Uranus et Neptune vont pouvoir être artographiées
(température, abondane de moléules) ave une bonne préision alors que e n'était pas
possible il y a enore quelques années. Des variations temporelles, latitudinales et/ou
longitudinales pourront être mises en évidene par les observations. C'est la raison pour
laquelle il est néessaire de développer des outils d'analyse de données plus performants,
tant en temps de alul qu'en préision des résultats, pour être en mesure d'intégrer tous
les progrès instrumentaux ités préédemment.
La gure 3.3 présente les étapes suessives entre le moment où l'on se pose une pro-
blématique et l'obtention d'un résultat exploitable. C'est pour la Modélisation des ob-
servations et l'ériture d'un Modèle physio-himique que l'on a besoin de développer
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Fig. 3.3: Étapes suessives entre l'émergene d'une problématique et sa résolution.
de nouveaux outils.
Dans le adre de ette thèse, j'ai érit un programme de transfert radiatif qui prend
en ompte les spéiités des instruments d'observation en termes de résolutions spa-
tiale et spetrale. Ce ode numérique, ainsi que la théorie sur laquelle il s'appuie, seront
détaillés dans la partie II. Ce programme permet de franhir l'étape Modélisation des
observations de la gure 3.3, en simulant le rayonnement életromagnétique émis par une
atmosphère planétaire dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Deux versions
de et outil numérique ont été développées en parallèle, l'une pour modéliser les émissions
de l'atmosphère de Mars, et l'autre pour modéliser les émissions d'une atmosphère de
planète géante (Jupiter, Saturne, Uranus ou Neptune). Ce programme a été onçu pour
être adaptable aux onditions d'observation des instruments futurs.
Lors de mon étude, j'ai également eu l'oasion d'utiliser un programme de simula-
tion de la photohimie dans une atmosphère de planète géante (Dobrijevi, 1996; Ollivier
et al., 2000). Ce programme permet de modéliser le omportement physio-himique d'une
atmosphère soumise au rayonnement UV solaire et au transport moléulaire. Le ux UV
asse ertaines moléules par photolyse et de nouvelles moléules plus omplexes peuvent
être réées. En eet, une himie omplexe se met en plae sous les eets onjugués du
transport moléulaire et de la présene de moléules et radiaux issus de la photolyse.
L'utilisation de e programme numérique est détaillée dans le paragraphe 3.4 de la par-
tie III. Pour e qui est de l'étude des atmosphères planétaires à partir d'observations dans
les domaines infrarouge, millimétrique et submillimétrique, le ouplage entre un ode de
transfert radiatif et un ode de photohimie permet de réaliser les étapes Modélisation
des observations et Modèle physio-himique et don d'apporter des réponses aux pro-
blématiques, en omprenant mieux la omposition et les proessus physio-himiques des
atmosphères planétaires.
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C'est sur ette base que seront modélisées les observations du télesope spatial Hershel
et de l'interféromètre ALMA. Cei permettra d'améliorer les modèles physio-himiques
des atmosphères planétaires.
Conlusion
L'étude des atmosphères planétaires est un sujet omplexe et passionnant. De la dé-
termination de la omposition himique des atmosphères des planètes et de la ompré-
hension des proessus physio-himiques qui y règnent résulte une meilleure onnaissane
des étapes qui ont onduit à la formation des planètes au sein du Système solaire. La
détermination des aratéristiques physiques et himiques des atmosphères planétaires
passe par leur observation. Selon le domaine du spetre életromagnétique exploré, des
informations diérentes peuvent être obtenues. L'objetif de ette première partie a été
de montrer l'intérêt que peut présenter l'observation des atmosphères planétaires dans les
domaines millimétrique et submillimétrique.
Dans le premier hapitre de ette partie, nous avons donné la dénition de e qu'est une
atmosphère planétaire. Bien que ertaines atmosphères présentent des points ommuns en
termes de omposition voire de température, nous avons vu que haque atmosphère est
rendue unique par la onjugaison de plusieurs paramètres (prol thermique, omposition
en omposés majeurs, omposition en omposés mineurs, intensité de la soure d'énergie
interne...). C'est de la détermination de es paramètres que déoule la ompréhension
du fontionnement d'une atmosphère. Nous avons ainsi énoné les diérentes méthodes
qui permettent de mesurer le prol thermique d'une atmosphère et quels sont les prols
thermiques qui nous ont servi par la suite. Nous avons également vu que l'observation des
atmosphères planétaires par spetrosopie dans les domaines millimétrique et submillimé-
trique est une voie qui permet de aratériser leur omposition himique.
L'observation des atmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et sub-
millimétrique néessite l'utilisation de tehniques observationnelles générales et d'autres
tehniques qui sont propres à e domaine de longueurs d'onde. C'est pourquoi le deuxième
hapitre de ette partie s'intéressait aux instruments et tehniques observationnelles dans
les domaines millimétrique et submillimétrique. Nous avons vu que les observations pou-
vaient être réalisées au moyen d'une antenne unique (télesope) ou d'un interféromètre
(réseau de télesopes). Le déroulement d'une observation ainsi que les spéiités liées au
domaine de longueurs d'onde hoisi ont fait l'objet d'une présentation. Nous avons énu-
méré les étapes qui mènent de la préparation d'une observation à l'obtention d'un spetre
exploitable. Et enn, nous avons introduit les diérents types d'information qui peuvent
être extraits d'un spetre observé.
On obtient les spetres atmosphériques à partir d'instruments qui sont de plus en plus
performants. La onstante progression des moyens d'observations, qu'il s'agisse des obser-
vatoires déjà existants ou des nouveaux instruments enore à l'étude, en onstrution ou
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sur le point d'être mis en servie, exige de nous d'améliorer les programmes d'aquisition
et de pré-traitement pour es télesopes. Quelques-unes des améliorations qui ont été ap-
portées aux télesopes, auxquels je me suis intéressé pendant ma reherhe, se trouvent
présentées dans le troisième hapitre de ette partie. Quant à la nouvelle génération de
grands instruments, elle a été introduite : il s'agit du télesope spatial Hershel et de
l'interféromètre ALMA. La onséquene direte de l'amélioration de la sensibilité, des
résolutions spatiale et spetrale et., 'est qu'on doit aner enore et enore les modèles
d'analyse des spetres et les modèles atmosphériques. La première étape de mon travail
a don été de onstruire un modèle de transfert radiatif qui permettrait de s'adapter aux
ongurations d'observation des futurs grands observatoires. Ce sujet est abordé dans la
deuxième partie de ma thèse.
Deuxième partie
Modélisation des émissions
millimétriques et submillimétriques des
atmosphères planétaires

Introdution
Le résultat d'une observation obtenue à l'aide d'un télesope et d'un spetromètre
est un spetre du orps observé, 'est-à-dire une déomposition du ux lumineux reçu
en fontion de la longueur d'onde ou de la fréquene. L'objetif de l'observateur est de
omprendre les aratéristiques du spetre. Il s'agit notamment de reproduire le spetre
de manière théorique. En modélisant l'émission du rayonnement d'une planète, un ob-
servateur peut reproduire le spetre mesuré de manière à en déduire des propriétés de
l'atmosphère qu'il a observées.
Comme il a été vu dans le paragraphe 1.4.2 de la partie I, les moléules peuvent être
aratérisées par leur spetre rotationnel dans les domaines millimétrique et submillimé-
trique. Dans es domaines de longueur d'onde, les spetres planétaires peuvent ontenir
les signatures spetrales des moléules qui omposent les atmosphères observées. La pré-
sene d'une moléule dans une atmosphère se traduit ainsi par la présene d'une raie en
émission ou en absorption. La détetion de elle-i dépend du niveau de bruit de fond du
spetre mesuré.
Nous verrons dans ette partie que la forme d'un spetre dépend de plusieurs para-
mètres tels que la température atmosphérique, la distribution d'abondane d'un omposé,
ses aratéristiques spetrosopiques... Tous es paramètres doivent être ajustés pour re-
produire un spetre ave préision. Il y a très souvent plus de paramètres à ajuster que
d'observables. L'utilisation de données déjà publiées permet alors de ontraindre ertains
d'entre eux. Cependant, il arrive que ertains paramètres ne orrespondent pas exate-
ment au as préis de l'étude menée. Par exemple, il n'est pas rare que ertains paramètres
spetrosopiques de moléules aient été mesurés, mais pas à la fréquene observée. Il y
a don souvent une part d'inertitude dans les spetres générés. Il onvient alors de dé-
limiter l'inertitude engendrée par le manque de onnaissanes de ertains paramètres
indispensables à la onstrution d'un spetre théorique.
La modélisation du rayonnement qui traverse un milieu matériel se fait grâe à la
théorie du transfert radiatif. Dans le premier hapitre, il sera question de l'ériture de
l'équation du transfert radiatif, de sa résolution analytique et de son alul numérique
dans le as des atmosphères de Mars et des planètes géantes. Nous verrons omment
on alule l'opaité d'une atmosphère en fontion de sa omposition himique, étape
essentielle dans le alul du transfert radiatif. L'intérêt de prendre en ompte la géométrie
sphérique du problème sera démontré dans le deuxième hapitre. Enn, les spéiités
dues aux domaines d'observation millimétrique et submillimétrique seront abordées dans
le troisième hapitre, alors que les spéiités dues aux observations des planètes géantes
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(le smearing) seront traitées au quatrième hapitre.
Chapitre 1
Le transfert radiatif
1.1 L'équation du transfert radiatif
L'intensité spéique I

est la puissane lumineuse qui est due à un rayonnement éle-
tromagnétique de fréquene omprise entre  et +d, qui traverse une surfae unité dans
un angle solide unité. L'équation du transfert radiatif est une équation diérentielle qui
dresse le bilan entre les pertes et les gains de l'intensité spéique du rayonnement, lors-
qu'un faiseau lumineux traverse un milieu matériel. Cette équation exprime la variation
d'intensité dI

, sur une distane innitésimale dz, pour un faiseau d'intensité I

(autour
d'un angle solide innitésimal d
) qui se propage le long d'un axe Oz orienté dans le sens
de propagation du rayonnement. Cette équation, en milieu statique et à une fréquene 
donnée, s'érit
dI

= 

(z) ( I

+ S

) dz (1.1)
où I


W m
 2
 sr
 1
 Hz
 1

est l'intensité spéique du rayonnement à la fréquene 
[Hz℄, 

(z) [m
 1
℄ est le oeient d'absorption (ou d'atténuation) du milieu, dz [m℄ est
l'épaisseur innitésimale sur laquelle dI

est alulée et S


W m
 2
 sr
 1
 Hz
 1

est la
fontion soure. On note que 

(z) peut être variable selon la position sur l'axe Oz.
L'équation du transfert radiatif tient ainsi ompte de l'absorption et de l'émission de
rayonnement par la matière.
Dans le adre des atmosphères planétaires, la résolution de l'équation du transfert
radiatif est restreinte à 1 dimension spatiale. En eet, on ne s'intéresse qu'aux variations
de I

le long d'un axeOz. On suppose qu'il n'y a pas d'interation dans les autres diretions
(atmosphère statique). On verra par la suite que ette hypothèse est justiée par le fait
que la diusion est négligée dans l'infrarouge lointain et dans les domaines millimétrique
et submillimétrique
1
.
La fontion soure orrespond, quant à elle, à l'intensité spéique du rayonnement
émis sur l'élément innitésimal dz à la fréquene . Vu les niveaux de pressions (géné-
ralement entre 10
 4
et 10
4
mbar) auxquels les atmosphères planétaires sont sondées
dans les domaines millimétrique et submillimétrique, on peut onsidérer que l'atmosphère
est à l'équilibre thermodynamique loal (ETL), e qui veut dire que haque ouhe atmo-
sphérique est à l'équilibre thermodynamique. Dans e as-là, d'après la loi de Kirhho,
1
La diusion n'est pas toujours négligée dans l'infrarouge prohe et moyen.
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la fontion soure peut s'érire
S

= B

(T ) =
2h
3

2
1
exp

h
k
b
T

  1
(1.2)
où B

(T ) est la loi de Plank du orps noir, qui dépend de la température T [K℄ du milieu
et de la fréquene  [Hz℄ du rayonnement. La onstante de Boltzmann est notée k
b
[JK
 1
℄.
Ainsi, l'équation (1.1) peut être réérite sous la forme
dI

= 

(z) ( I

+B

) dz (1.3)
Le alul d'un spetre planétaire, en appliquant la théorie du transfert radiatif, néessite
don de résoudre ette équation à toutes les fréquenes du spetre observé. Avant d'aborder
ette étape, il faut, en premier lieu, aluler la valeur du oeient d'absorption 

(z).
1.2 L'épaisseur optique et l'absorption d'un milieu
1.2.1 Cas partiulier d'un milieu uniquement absorbant : la loi
de Beer-Lambert
Dans le as où un milieu peut être onsidéré omme uniquement absorbant, le terme
soure S

peut être négligé. Lorsque le milieu est à l'ETL, ette ondition est remplie
dans le as où l'émission de orps noir (1.2), à la fréquene à laquelle l'équation du
transfert radiatif (1.3) est résolue, est négligeable par rapport au rayonnement onsidéré,
i.e. B

 I

(possible uniquement sur une partie du spetre). On a alors l'égalité
dI

=  I



(z)dz (1.4)
La solution de ette équation est la loi de Beer-Lambert
I

(z) = I

(0) exp ( 

(z) z) (1.5)
où I

(0) est l'intensité initiale (à l'entrée du milieu absorbant). C'est don une loi expo-
nentielle déroissante. Le fateur d'atténuation de l'intensité spéique lumineuse peut
être exprimé sous la forme
exp ( 

(z) z) = exp( 

(z)) (1.6)
où 

(z) (sans dimension) est l'épaisseur optique du milieu, à la fréquene . Sa valeur
dépend de l'épaisseur traversée par le rayonnement. Ce terme peut être déni de manière
plus générale que dans le as simple de la loi de Beer-Lambert.
1.2.2 Dénition de l'épaisseur optique due à l'absorption d'un
milieu
L'épaisseur optique 

aratérise l'absorption du rayonnement par le milieu. Plus


est grand, plus le milieu est opaque et absorbe le rayonnement. L'épaisseur optique
d'un milieu se dénit plus aisément par sa diérentielle. Ainsi, la variation innitésimale
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d'épaisseur optique d

est liée à l'épaisseur innitésimale dz du milieu traversé par le
rayonnement onsidéré et à l'absorption 

(z) de e milieu par la relation
d

(z) = 

(z) dz (1.7)
Comme il a été dit préédemment, l'absorption 

du milieu est exprimée en [m
 1
℄.
L'absorption dépend de la onentration n [m
 3
℄ et de la setion eae d'absorption
par les moléules du milieu 
abs
[m
2
℄. On peut don érire


(z) = 
abs
(; z) n(z) (1.8)
ou enore, par ombinaison des deux équations préédentes
d

(z) = 
abs
(; z) n(z) dz (1.9)
L'épaisseur optique
2
d'absorption d'un milieu s'érit ainsi


(z) =
Z
z
0


(z
0
) dz
0
=
Z
z
0

abs
(; z
0
) n(z
0
) dz
0
(1.10)
Enn, l'équation du transfert radiatif non diusive (1.3) peut être exprimée, dans le as
général, en fontion de d

dI

= ( I

+B

) d

(1.11)
1.2.3 Résolution de l'équation du transfert radiatif
L'équation (1.11) se résout en multipliant haque terme de l'équation par e
 

et en
l'intégrant par parties. Ainsi, on obtient la solution
I

(z) = I

(0) e
 

(z)
+
Z


(z)
0
B

(T (z)) e
 

d

(1.12)
où T (z) est la température en z. Dans une atmosphère planétaire, le alul du terme
intégral se fait sur une épaisseur d'atmosphère qui est traversée par le rayonnement. Il
faut don onnaître la température de l'atmosphère en fontion de l'altitude pour être
en mesure de aluler le terme intégral de la solution de l'équation. La détermination du
prol thermique d'une atmosphère planétaire sera vue par la suite. On note que l'épaisseur
optique doit également être intégrée en parallèle (éq. 1.10). Il faut don aluler la valeur
de 

(z). Ce alul sera abordé dans le paragraphe 1.3.
Dans le as d'une atmosphère planétaire, l'équation du transfert radiatif est résolue
sur des axes Oz appelés lignes de visée. Elle orrespondent à des droites qui relient la
planète observée au télesope de l'observateur. Dans le as d'une planète tellurique qui
possède une atmosphère, il existe trois types diérents de lignes de visée. La gure 1.1
présente es trois types de lignes de visée :
 les lignes de visées l
1
qui visent la surfae,
 les lignes de visées l
2
qui traversent le limbe atmosphérique,
 les lignes de visées l
3
qui ne oupent pas l'atmosphère de la planète.
2
On parle de profondeur optique pour un volume qui s'étend d'un point aratérisé par sa position z
jusqu'à l'observateur. Ainsi, la profondeur optique  =
R

0
d
0
=  
R
0
1
dz.
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Fig. 1.1: Shéma qui dénit les trois types de lignes de visée possibles lors de l'observation d'une
planète. L'épaisseur de l'atmosphère est notée e. Les quantités L et L
0
orrespondent aux épaisseurs
d'atmosphère traversées sur les lignes de visée l
1
et l
2
. La quantité d est alulée pour haque ouhe
d'épaisseur dz (ou dz
0
sur l'axe Oz
0
du shéma), dont l'altitude est h. Pour les besoins du shéma,
les proportions entre le ÷ur de la planète et le limbe atmosphérique ne sont pas respetées.
Dans le as d'une planète gazeuse, es trois types de lignes de visée existent aussi.
La seule diérene est qu'il n'y a pas de surfae. Elle est remplaée par une ouhe d'at-
mosphère assez profonde pour que l'observation ne sonde pas en-dessous de e niveau
(l'atmosphère devient trop opaque à partir de e niveau-là). Le terme I

(0) de la solution
de l'équation du transfert radiatif 1.12 orrespond ainsi à l'émission de ette limite infé-
rieure (surfae ou niveau atmosphérique profond). On notera que la retitude des lignes
de visée implique que l'on suppose que l'atmosphère est non réfringente.
La solution de l'équation du transfert radiatif à la sortie de l'atmosphère, pour une
ligne de visée de type l
1
ou l
2
, est notée (I

)
atm
(voir gure 1.1). Cette grandeur n'est pas
modiée par la traversée de l'espae, s'il n'est onstitué que de vide. C'est pourquoi, la
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quantité I

(1) reçue par le télesope est égale à (I

)
atm
. En prenant les notations de la
gure 1.1, l'équation (1.12) s'érit
I

(1) = I

(0) e
 

(L)
+
Z


(L)
0
B

(T (h)) e
 

d

(1.13)
ave


(L) =
Z
L
0


(z
0
) dz
0
(1.14)
On note que la variable h [m℄ représente l'altitude. Une remarque importante peut être
faite onernant l'épaisseur optique à la fréquene entrale 
0
d'une raie. Une raie spe-
trale sera dite optiquement mine si 

(L) 1. Dans e as, la forme de la raie observée
dépendra de la température de l'atmosphère et de l'abondane du omposé dans l'atmo-
sphère. Par ontre, si 

(L)  1, la raie est dite optiquement épaisse. Elle est alors
surtout sensible à la température de l'atmosphère.
1.2.4 L'épaisseur optique totale
Dans une atmosphère, le rayonnement peut être émis, absorbé, diusé ou rééhi.
Dans les domaines millimétrique et submillimétrique, la omposante solaire rééhie est
négligeable. L'émission du rayonnement est modélisée par la fontion soure dans l'équa-
tion du transfert radiatif. Les pertes par absorption et par diusion peuvent être prises
en ompte dans le terme d'épaisseur optique. L'épaisseur optique totale, 'est-à-dire elle
qui inlut l'absorption et la diusion par les moléules de l'atmosphère, s'érit

tot
= 
abs
+ 
dif
(1.15)
Une atmosphère est omposée de plusieurs types de moléules, qui absorbent et diusent
le rayonnement diéremment les unes des autres. L'équation (1.10), qui dénit l'épaisseur
optique d'absorption d'un milieu, peut être érite pour les pertes diusives. Les épaisseurs
optiques d'absorption et pour les pertes diusives s'érivent


abs
() =
R
z
0

abs
(; z
0
) dz
0

dif
() =
R
z
0

dif
(; z
0
) n(z
0
) dz
0
(1.16)
Intéressons-nous maintenant plus partiulièrement à la diusion. Il y a plusieurs types
de diusion possibles dans une atmosphère et la diusion peut être une soure non négli-
geable de perte/gain de rayonnement selon la longueur d'onde et la taille des diuseurs.
Deux types de diusions sont à onsidérer : la diusion Rayleigh et la diusion de Mie.
La diusion Rayleigh a lieu lorsque la longueur d'onde est supérieure à la taille du dif-
fuseur. Dans le as de moléules en phase gazeuse, la diusion Rayleigh est négligeable
dans les domaines millimétrique et submillimétrique. En eet, la setion eae de dif-
fusion Rayleigh 
Rayleigh
dif
est une fontion de 
 4
. Il y a don un fateur 10
 16
entre les
valeurs de 
Rayleigh
dif
dans le visible, où la diusion Rayleigh est la ause de la ouleur bleue
de l'atmosphère terrestre, et 
Rayleigh
dif
dans le millimétrique. La diusion de Mie joue un
rle non négligeable quand la longueur d'onde devient de taille omparable à la taille des
diuseurs. Dans le as de l'atmosphère de Mars, la poussière (dont les grains mesurent
environ 1 m), est la ause de la diusion de Mie pour des longueurs d'onde inférieures ou
54 Le transfert radiatif
de l'ordre de 1 m. Elle est don également négligeable dans les domaines millimétrique
et submillimétrique. Finalement, seule l'épaisseur optique due à l'absorption par les mo-
léules qui omposent l'atmosphère observée est onsidérée pour résoudre l'équation du
transfert radiatif (1.11).
Après ette introdution sur les notions générales de oeient d'absorption et d'épais-
seur optique, il onvient de se penher plus préisément sur le alul de es grandeurs dans
le as des atmosphères planétaires.
1.3 Le alul du oeient d'absorption à une altitude
donnée
La détermination de la solution de l'équation du transfert radiatif (1.13) néessite le
alul, en parallèle, de l'épaisseur optique (1.14). Pour obtenir la valeur de l'épaisseur
optique, il faut déterminer la valeur du oeient d'absorption 

(z) en tout point z de
la ligne de visée onsidérée.
L'absorption dans une atmosphère planétaire a pour auses pinipales :
 l'absorption induite par les ollisions (ollision-indued absorption ou CIA) entre les
moléules les plus abondantes dans le gaz, notée 
ia

,
 l'absorption due aux omposés minoritaires, par leur transitions rotationnelles no-
tamment, notée 
rot

,
 l'absorption due aux nuages atmosphériques, notée 
nua

,
Ce dernier point sera négligé dans ette étude (
nua

= 0). En eet, les atmosphères des
planètes géantes sont omposées de gaz, dont ertains ondensent aux alentours de la
tropopause (minimum de température de l'atmosphère), formant ainsi des nuages. Par
exemple, l'ammonia et l'eau ondensent et forment des nuages. Il existe don une grande
variété de nuages qui peuvent ainsi être formés. La densité de haque type de nuage dépend
de l'abondane du gaz à partir duquel il va se former. Des travaux ont permis d'évaluer la
densité et la loalisation altitudinale de ertains nuages (Moreno, 1998). Or, il existe très
peu de données sur l'absorption due aux nuages. Il est parfois néessaire d'invoquer la
présene d'un nuage absorbant pour arriver à reproduire orretement l'émission ontinue
d'une planète (Bergin et al., 2000). Cependant, 'est plus souvent le as dans l'infrarouge
que dans le millimétrique.
L'absorption induite par les ollisions moléulaires entre les moléules dominantes est
à l'origine du rayonnement ontinu des planètes géantes dans le millimétrique, le submil-
limétrique et l'infrarouge. L'absorption due aux omposés minoritaires est à l'origine de
la présene des raies spetrales sur les spetres planétaires.
1.3.1 L'absorption induite par les ollisions moléulaires 
ia

Les moléules symétriques n'ont pas de moment dipolaire permanent et n'ont don pas
de spetre rotationnel. Cependant, un moment dipolaire peut apparaître de manière tran-
sitoire dans le as où une moléule symétrique entre en ollision ave une autre moléule.
Les émissions ou absorptions de photons sont alors rendu possibles. Don, si on onsidère
un gaz de es moléules et que elui-i se trouve à une pression et à une température
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susante, les ollisions se produisent à un taux important et un spetre induit par les
ollisions est observable. Ce spetre dépend ainsi des moléules qui sont en présene, de
la température, de la pression et du domaine de fréquene observé.
L'absorption due aux ollisions CO
2
-CO
2
dans l'atmosphère de Mars
L'atmosphère de Mars est très ténue (pression à la surfae : 7 mbar). Elle est ompo-
sée à 95% de CO
2
. Gruszka and Borysow (1997) ont obtenu, par simulation, des résultats
qui permettent de aluler la valeur de 
CO
2
 CO
2
pour l'atmosphère de Vénus, où la pres-
sion atmosphérique est très nettement supérieure à la pression atmosphérique martienne.
Pour des pressions inférieures à quelques dizaines de mbar, les ollisions CO
2
-CO
2
ne
jouent pas un grand rle. C'est la raison pour laquelle on négligera 
CO
2
 CO
2
dans les
aluls de transfert radiatifs relatifs à l'atmosphère de Mars
3
.
L'absorption due aux ollisions H
2
-H
2
, H
2
-He et H
2
-CH
4
dans les atmosphères
des planètes géantes
Les atmosphères des planètes géantes sont prinipalement onstituées de dihydrogène
H
2
(85%) et d'hélium He (15%). On trouve également du méthane CH
4
en quantité
non négligeable (0.1-2%). Les ollisions H
2
-H
2
, H
2
-He et H
2
-CH
4
sont à l'origine du
rayonnement ontinu des planètes géantes. Sans la prise en ompte du spetre dû aux
ollisions de es moléules, il n'est pas possible de reproduire le spetre d'une planète
géante.
De nombreuses études ont été menées pour déterminer les oeients d'absorption

H
2
 H
2
, 
H
2
 He
et 
H
2
 CH
4
. Grâe aux travaux de Borysow et al. (1985), Borysow and
Frommhold (1986) et Borysow et al. (1988), repris et synthétisés par Birnbaum et al.
(1996), des proédures Fortran, qui alulent es oeients en fontion de la fréquene
et de la température, sont disponibles sur Internet
4
. Leur utilisation est don simple. Pour-
tant, le temps de alul peut s'avérer long dans le as où un grand nombre de ouhes
atmosphériques (de températures diérentes) et une gamme de fréquene large sont pris
en ompte. Un premier moyen pour s'aranhir de e problème est d'eetuer un alul
préliminaire de es oeients, pour n'avoir ensuite qu'à lire les valeurs qui nous inté-
ressent lors du alul du transfert radiatif. Une seonde solution onsiste à utiliser des
formules approhées pour le alul de es oeients. Il en existe un ertain nombre. Ainsi,
Joiner and Stees (1991) ont déterminé une formule approhée pour l'absorption due aux
CIA, qui prend en ompte H
2
, He et CH
4
. Cette formule a été optimisée pour reproduire
des spetres de l'atmosphère de Jupiter dans l'infrarouge et le oeient d'absorption dû
aux CIA s'érit

ol

(h) =
3:557 10
 11

2
P
H
2

P
H
2

273 K
T (h)

3:12
+
1:382 P
He

273 K
T (h)

2:24
+ 9:322 P
CH
4

273 K
T (h)

3:34

(1.17)
où P
H
2
, P
He
et P
CH
4
sont, respetivement, les pressions partielles de H
2
, He et CH
4
à l'altitude h. Enrenaz et al. (1995a) utilise également des formules simpliées pour
3
Une faible ontribution des ollisions CO
2
-CO
2
peut apparaître dans le as d'observations aux limbes
atmosphériques.
4
http ://www.astro.ku.dk/aborysow/programs/index.htlm
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Fig. 1.2: Spetre des oeients 
H
2
 H
2
(trait plein), 
H
2
 He
(tirets) et 
H
2
 CH
4
(pointillés) en
fontion du nombre d'onde

m
 1

, pour une température de 100 K.
exprimer les oeients 
H
2
 H
2
et 
H
2
 He


H
2
 H
2
(h) = 1:0 10
 10

2
(n
H
2
(h))
2

H
2
 He
(h) = 1:6 10
 10

2
n
H
2
(h) n
He
(h)
(1.18)
où les onentrations en H
2
et He sont exprimées en Amagat. Ces formules peuvent être
utilisées pour aluler rapidement une valeur approhée de es oeients. Cependant,
'est la première approhe, i.e. l'utilisation des proédures Fortran de Borysow et al.
(1985), Borysow and Frommhold (1986) et Borysow et al. (1988), qui a été retenue pour
érire le programme numérique de alul du transfert radiatif. Les oeients 
H
2
 H
2
,

H
2
 He
et 
H
2
 CH
4
sont don alulés indépendamment, pour haque fréquene et pour
haque niveau atmosphérique dont la température est T . Ils sont ensuite pondérés par la
fration molaire du gaz orrespondant
5
. Des exemples de graphes de CIA sont présentés
sur la gure 1.2.
Orton et al. (2007) ont mis en évidene que les proédures Fortran ne reproduisent
pas les ontinua d'Uranus
6
et Neptune de manière satisfaisante, au-delà de 600 m
 1
. Les
auteurs ont don realulé les oeients d'absorption 
H
2
 H
2
de 0 à 2400 m
 1
, pour
des températures allant de 40 à 400 K. L'utilisation de es nouveaux résultats relève le
ontinuum d'Uranus de plusieurs K entre 900 et 1100 m
 1
, ar l'absorption induite par
les ollisions H
2
-H
2
est la prinipale soure d'opaité sur ette bande. Bien que ela ne soit
pas le as pour Neptune, le ontinuum augmente de 2 K vers 1100 m
 1
, si es nouveaux
oeients sont utilisés. Orton et al. (2008) ont également montré que le ontinuum de
Neptune était relevé de 1-2 K dans les domaines millimétrique et submillimétrique du
spetre. Par ontre, les ontinua de Jupiter et Saturne, dominés par les ontributions de
l'éthane (C
2
H
6
) et de l'ammonia (NH
3
) ne sont que très peu aetés par les diérenes
entre les valeurs fournies par Birnbaum et al. (1996) et Orton et al. (2007).
5
la dénition de la fration molaire d'un omposé est donnée au paragraphe suivant
6
Les résultats présentés dans le paragraphe 2.3 de la partie III ne sont pas sensible à ette diérene,
ar le spetre d'Uranus a été observés à 4-8 m
 1
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Jupiter Saturne Uranus Neptune
H
2
0.8638 0.8606 0.832 0.788
He 0.1356 0.135 0.152 0.190
CH
4
6.010
 4
4.410
 3
0.016 0.022
Tab. 1.1: Frations molaires des prinipaux omposés dans les atmosphères des planètes géantes.
Référenes : von Zahn et al. (1998), Mahay et al. (2000), Prinn and Owen (1976), Conrath and
Gautier (2000), de Graauw et al. (1997), Conrath et al. (1987), Baines et al. (1995) et Gautier et al.
(1995).
1.3.2 L'absorption due aux transitions rotationnelles 
rot

Les moléules qui ont un moment dipolaire non nul présentent un spetre rotationnel
(f. partie II paragraphe 1.4.2). Ce sont les transitions rotationnelles que l'ont peut déte-
ter sur un spetre planétaire, dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Elles
se présentent sous la forme de raies spetrales, en émission ou en absorption. Le alul du
oeient d'absorption relatif aux transitions rotationnelles 
rot

est indispensable dans la
modélisation des raies rotationnelles moléulaires.
L'expression du oeient d'absorption, donné par la formule (1.8), s'érit diérem-
ment dans le as des transitions rotationnelles et vibrationnelles. En eet, on note

rot

(h) = I(T (h)) 

(h) n(h) (1.19)
où T (h) est la température à l'altitude h, I [m
2
 Hz℄ la setion eae intégrée
7
de la
transition étudiée, 


Hz
 1

le prol de la raie et n [m
 3
℄ la onentration du omposé
dont on veut modéliser la transition. La onentration n d'un omposé est obtenue à
partir de la onentration totale de l'atmosphère et de la fration molaire du omposé.
La onentration totale n
tot
de l'atmosphère est alulée grâe à la loi des gaz parfaits
(équation (1.2) de la partie I). Souvent, l'information disponible dans la littérature n'est
pas la onentration d'un omposé, mais sa fration molaire. La fration molaire y
i
est
dénie par le rapport entre la onentration d'un omposé i et la onentration totale de
l'atmosphère
y
i
=
n
i
n
tot
(1.20)
Des prols de fration molaire en fontion de l'altitude, on les trouve notamment dans les
artiles qui traitent de la photohimie. Les artiles relatifs à des observations présentent,
en général, des prols de rapport de mélange qui sont déterminés par les observations.
Le rapport de mélange q
i
d'un omposé i est le rapport entre sa fration molaire y
i
et la
fration molaire du omposé majoritaire y
maj
, soit CO
2
pour Mars et H
2
pour les planètes
géantes
q
i
=
y
i
y
maj
=
n
i
n
maj
(1.21)
Les frations molaires des prinipaux omposés atmosphériques des planètes géantes sont
données dans la table 1.1.
7
Cette grandeur est aussi parfois appelée intensité de raie.
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Fréquenes des transitions moléulaires
Les transitions rotationnelles se font à des fréquenes onnues et elles sont tabulées
dans des atalogues aessibles sur Internet. Les deux atalogues utilisés lors de mon
travail, sont les atalogues GEISA (Gestion et Étude des Informations Spetrosopiques
Atmosphériques), établi par Jaquinet-Husson et al. (1999) et Jaquinet-Husson et al.
(2003), et le atalogue du JPL (Jet Propulsion Laboratory), établi par Pikett et al.
(1998). Ces fréquenes seront notées 
0
. Leur onnaissane permet de ibler une observa-
tion sur une bande de fréquene, en fontion de la moléule que l'on herhe à déteter ou
observer. Les bases de données GEISA et JPL donnent également aès à de nombreuses
autres onstantes spetrosopiques, propres à haque transition et à haque moléule. La
onnaissane de es onstantes est indispensable pour aluler le oeient d'absorption

rot

. Il arrive, ependant, qu'une de es onstantes n'ait pas été mesurée. Dans e as
préis, on utilise une valeur estimée de ette onstante. Par exemple, on prend la valeur
d'une onstante de
12
CO pour elle de
13
CO qui n'est pas onnue.
Setion eae intégrée d'une transition
L'expression du premier terme de l'équation (1.19) est donnée par Pikett et al. (1998)
I(T ) = I (T
0
)
Q
rs
(T
0
)
Q
rs
(T )
e
 
E
0
k
b

1
T
 
1
T
0

1  e
 
h
k
b
T
1  e
 
h
k
b
T
0
(1.22)
où I (T
0
) est la setion eae intégrée alulée à la température T
0
, Q
rs
(T ) la fontion
de partition de spin-rotation à la température T et E
0
le niveau d'énergie du niveau bas
de la transition. La valeur de I (T
0
) s'obtient par
I (T
0
) =

8
3
3h


2
S
Q
rs
(T
0
)
e
 
E
0
k
b
T
0

1  e
 
h
k
b
T
0

(1.23)
où  [Cm℄ est le moment dipolaire de la moléule et S la fore de la raie. On retrouve le
fait qu'une moléule symétrique, qui n'a don pas de moment dipolaire, a des intensités
de raies nulles et ne présente pas de spetre rotationnel. Dans le as où h=k
b
T  1, on
a
Q
rs
(T
0
)
Q
rs
(T )
'

T
0
T

l
(1.24)
où l = 1 dans le as où la moléule est linéaire (CO, par exemple) et l =
3
2
dans le as où
la moléule est non linéaire (H
2
O, par exemple). Finalement, I(T ) se alule à partir de
la relation
I(T ) = I (T
0
)

T
0
T

l
e
 
E
0
k
b

1
T
 
1
T
0

1  e
 
h
k
b
T
1  e
 
h
k
b
T
0
(1.25)
Il faut don onnaître au préalable les onstantes I (T
0
), T
0
, l, et E
0
pour aluler
la valeur de I(T ). Ces valeurs sont données par les bases de données spetrosopiques
(voir partie 1.3.2). Comme on l'a vu, pour une altitude h donnée, l'intensité de la raie
dépend de la température de la ouhe atmosphérique qui se situe à ette altitude. Le
prol de raie dépend, lui, de la température et de la pression à laquelle est soumise la
ouhe atmosphérique d'altitude h.
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Prol de raie
Le alul du prol de raie 

(h)

Hz
 1

peut être apparenté au alul de la probabilité
pour que la transition onsidérée ait lieu à une fréquene  donnée. Cette loi, qui dépend
évidemment fortement de la valeur de la fréquene de résonane 
0
, ontribue à xer la
forme d'une raie spetrale. En eet, 'est prinipalement le alul de ette fontion qui
va donner la largeur de la raie, après intégration sur toutes les altitudes évidemment.
L'expression que l'on hoisit pour aluler 

(h) dépend des niveaux de pression et de
température sondés.
Lorsque la pression est forte (dans la troposphère notamment), les ollisions dominent
dans le milieu et il onvient d'utiliser un prol de raie lorentzien 
ol
(; h)

ol
(; h) =
(h)

1
(   
0
)
2
+ (h)
2
(1.26)
où (h) = (T; p) [m
 1
℄ est l'élargissement ollisionnel à la température T et à la pression
p. Le fateur (h), qui orrespond à la largeur à mi-hauteur du prol lorentzien, peut être
alulé par la relation
(h) = 
0
p(h)

T
0
T (h)

x
(1.27)
Les onstantes 
0
[m
 1
:atm
 1
℄ et x (sans dimension) sont disponibles via ertaines bases
de données spetrosopiques (voir partie 1.3.2). L'élargissement ollisionnel 
0
et le fateur
de dépendane à la température x sont très sensibles à la nature du gaz dans lequel se
trouvent les moléules dont on souhaite modéliser la transition. En eet, les niveaux
quantiques, qui déterminent la fréquene de transition, ne seront pas déplaés de manière
équivalente si le gaz environnant est onstitué de moléules lourdes ou légères. Dans le
as des planètes géantes, il faut tenir ompte des élargissements ollisionnels dus à H
2
et éventuellement He. Chaune des valeurs est pondérée par la fration molaire du gaz
orrespondant. Plus généralement, on alule 
0
et x de la manière suivante

0
=
N
X
i=1
y
i
(
0
)
i
(1.28)
x =
N
X
i=1
y
i
x
i
(1.29)
Lorsque la pression diminue (dans la stratosphère), l'élargissement de la raie spetrale
est gouverné par l'eet Doppler. La probabilité pour qu'une moléule ait la vitesse v le
long de la ligne de visée est donnée par le prol de raie Doppler

dop
(; h) =
1

dop
(h)
r
ln 2

exp
"
  ln 2

   
0

dop
(h)

2
#
(1.30)
où 
dop
(h) [m
 1
:atm
 1
℄ est la largeur à mi-hauteur du prol Doppler. Elle a pour
expression

dop
(h) =

0

r
2k
b
T (h) ln 2
M
(1.31)
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où M [kg℄ est la masse de la moléule.
Dans le as des atmosphères planétaires, on est souvent onfronté à des régimes de
pressions et de températures intermédiaires. C'est pourquoi il faut utiliser un prol qui
tient ompte des élargissements ollisionnel et Doppler. Le prol de Voigt 
voigt
(; h) est
le produit de onvolution des prols lorentzien et Doppler et s'érit

voigt
(; h) =
1

dop
(h)


0
r
ln 2

K(a; b) (1.32)
où
K(a; b) =
b

Z
+1
 1
exp ( t
2
)
b
2
+ (a  t)
2
dt (1.33)
Les variables a et b ont pour expression
a =
p
ln2
   
0

dop
(h)
(1.34)
et
b =
p
ln2
(h)

dop
(h)
(1.35)
La fontion intégrale K(a; b) ne se alule que numériquement (Kuntz, 1997).
Enn, Moreno (1998) a montré que l'utilisation d'un prol de Van Vlek et Weisskopf
modié (noté VVW2 dans Moreno (1998)) était plus adapté pour modéliser les raies
d'ammonia dans les troposphères des planètes géantes. Ce prol se alule par

V VW2
(; h) =
(h)




0

2

1
( + 
0
)
2
+ 
2
(h)
+
1
(   
0
)
2
+ 
2
(h)

(1.36)
et sera uniquement utilisé par la suite dans le as de l'ammonia pour les atmosphères
des planètes géantes.
Les valeurs fournies par les bases de données spetrosopiques
Les bases de données spetrosopiques donnent aès à ertaines onstantes spetro-
sopiques pour un grand nombre de moléules. Ces onstantes sont données dans des
unités qu'il faut parfois onvertir pour les utiliser plus failement. Cette partie a pour but
de dérire brièvement le type de données fournies par la base GEISA et elle du JPL.
La base de données du JPL donne prinipalement trois onstantes spetrosopiques,
dont on a besoin pour les aluls. Il s'agit de 
0
, du logarithme déimal de I (T
0
= 300K)
et de E
0
. Ces onstantes sont exprimées en [MHz℄, [nm
2
MHz℄ et [m
 1
℄ respetivement.
La base de données GEISA est une base de données qui onerne l'atmosphère ter-
restre. Cependant, omme on retrouve les moléules qui nous intéressent également dans
l'atmosphère terrestre, ette base de donnée est utilisée. Parmi les onstantes proposées,
on retrouve 
0
[m
 1
℄, I (T
0
= 296K) [m℄, E
0
[m
 1
℄, 
0
[m
 1
 atm
 1
℄ et x (sans di-
mension). Pour être utilisée dans le programme de alul numérique du transfert radiatif,
la onstante I (T
0
) doit être onvertie en [nm
2
MHz℄. On la multiplie don par 10
10
.
Lorsqu'on veut observer l'isotope d'un omposé, il faut appliquer un fateur orretif à
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12
CO/
13
CO
16
O/
18
O D/H
Terre 89 489 1.5 10
 4
Mars 905 ([1℄) 49025 ([1℄) (8.253.00) 10
 4
([5℄)
Jupiter 160
+40
 55
([2℄) (2.250.35) 10
 5
([6℄)
Saturne 89
+25
 18
([3℄)
 
1:70
+0:75
 0:45

10
 5
([6℄)
Uranus
 
5:5
+3:5
 1:5

10
 5
([7℄)
Neptune 7826 ([4℄)
 
6:5
+2:5
 1:5

10
 5
([7℄)
Tab. 1.2: Rapports isotopiques prinipaux dans les atmosphères des planètes étudiées. Référenes :
[1℄ Nier and MElroy (1977), [2℄ Courtin et al. (1983), [3℄ Combes et al. (1977), [4℄ Orton et al.
(1992), [5℄ Krasnopolsky et al. (1997), [6℄ Lellouh et al. (2001), [7℄ Feuhtgruber et al. (1999a).
I (T
0
). En eet, elui-i étant donné pour une omposition terrestre, le fateur I (T
0
)
orrigé
à prendre en ompte s'obtient par
I (T
0
)
orrigé
= I (T
0
)
RI
Planète
RI
Terre
(1.37)
où RI
Planète
et RI
Terre
sont, respetivement, le rapport isotopique terrestre et le rap-
port isotopique de la planète observée. La table 1.2 reense quelques rapports isotopiques
onnus. On multiplie 
0
par 100=1013:25 pour obtenir une valeur en

Hz mbar
 1

. Les
onstantes 
0
et x sont données pour une omposition atmosphérique terrestre. Or omme
on l'a vu aux équations 1.28 et 1.29, es deux fateurs doivent orrespondre à la omposi-
tion atmosphérique de l'atmosphère observée. C'est pourquoi les deux onstantes fournies
par la base GEISA ne sont utilisées que lorsqu'il n'y a pas de travaux publiés relatifs à
une mesure de es deux onstantes.
Désormais, on est en mesure de aluler le oeient d'absorption dû aux CIA et aux
transitions rotationnelles. L'épaisseur optique, à haque niveau atmosphérique, peut être
obtenue par l'intégrale (1.14). Finalement, l'équation du transfert radiatif (1.13) peut être
résolue. Cette proédure doit être répétée pour toutes les fréquenes qui sont inluses dans
la bande spetrale observée.
1.4 La solution de l'équation du transfert radiatif dé-
ryptée
1.4.1 Les sens des deux termes de la solution
La solution (1.13) de l'équation du transfert radiatif (1.11) ontient deux termes. Le
premier terme I

(0) e
 

(L)
de la solution orrespond à l'émission de la limité inférieure de
l'atmosphère observée I

(0), pondérée par l'absorption e
 

(L)
de l'atmosphère d'épaisseur
L, sur la ligne de visée onsidérée. Le seond terme
R


(L)
0
B

(T (h)) e
 

d

de la solution
orrespond à la somme des ontributions de haque ouhe atmosphérique à l'intensité
totale. L'émission de haque ouhe est elle d'un orps noir porté à la température T (h)
de la ouhe onsidérée. Cette émission est pondérée par le terme d'absorption e
 (

)
, qui
est relié à la position de la ouhe sur la ligne de visée.
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Fig. 1.3: Traés de la fontion de ontribution (à gauhe) et de la profondeur optique en fontion
de l'altitude, pour la raie de
12
CO(2-1) dans l'atmosphère de Mars. La fontion de ontribution est
traée pour =
0
. On remarque que la profondeur optique vaut 1 au niveau atmosphérique auquel
la fontion de ontribution pique. Ce niveau se situe à une altitude de 68 km environ.
1.4.2 La fontion de ontribution
Dans l'équation (1.13), le terme
R


(L)
0
B

(T (h)) e
 

d

, qui représente la somme de
toutes les ontributions des ouhes atmosphériques sondées, nous informe sur l'altitude
à laquelle l'absorption est maximale et sur l'altitude à laquelle la raie spetrale se forme.
La fontion de poids w(h) est dénie par
w(h) =
d
dh

e
 

(h)

(1.38)
Cette fontion traduit la variation de l'épaisseur optique. Le maximum de ette fontion
se produit à l'altitude où l'absorption 

est maximale.
La fontion de ontribution (h) est dénie par
(h) = B

(T (h))
d
dh

e
 

(h)

(1.39)
Elle donne l'altitude à laquelle la raie spetrale se forme
8
. En eet, ette fontion repré-
sente le terme qui est intégré dans le seond terme de la solution de l'équation du transfert
radiatif. Cette fontion est don maximale à l'altitude où la ontribution à l'intensité spé-
ique est maximale. Ce pi se trouve environ à l'altitude pour laquelle 

0
' 1, si la raie
est optiquement épaisse (voir gure 1.3).
L'étude de la fontion de ontribution à plusieurs fréquenes permet de ontraindre les
prols thermiques des atmosphères par une méthode itérative détaillée dans Lellouh et al.
(1989), développée initialement par Chahine (1968). Elle permet également de ontraindre
l'abondane du omposé dont on observe la raie à l'altitude à laquelle la fontion est maxi-
male.
Ce hapitre a permis d'établir la solution de l'équation du transfert radiatif (1.13)
sur une ligne de visée quelonque. Pour onnaître l'émission totale d'une zone du disque
8
On note que le signe négatif, qui apparaît dans la dérivation, est ompensé par le fait que d

est
négatif dans le sens des altitudes roissantes (quand on intègre du bas vers le haut de l'atmosphère).
1.4 La solution de l'équation du transfert radiatif déryptée 63
planétaire observé ou enore du disque planétaire, lorsqu'il est observé dans son ensemble,
il faut aluler la solution de l'équation du transfert radiatif sur une multitude de lignes
de visée. Ces résultats sont ensuite moyennés, de manière appropriée, pour obtenir une
simulation du spetre observé. L'approhe développée est présentée dans le hapitre sui-
vant.
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Chapitre 2
Le transfert radiatif en géométrie
sphérique
2.1 Motivations
Dans une grande partie des travaux publiés jusqu'à présent, la modélisation des raies
spetrales sur une ligne de visée s'est faite en onsidérant l'atmosphère sondée omme une
superposition de ouhes planes parallèles (Clany et al., 1983; Lellouh et al., 1989). La
géométrie ainsi que les notations adoptées pour une atmosphère plane sont présentées sur
la gure 2.1. Dans e as, la solution de l'équation du transfert radiatif (1.11) s'érit
I

(1) = I

(0) e
 
R
L
0


(l)dl
+
Z
L
0


(l) B

(T (l)) e
 
R
1
l


(l
0
)dl
0
dl (2.1)
ave la variable l, dénie pour haque ligne de visée, telle que
dl =
dz
os 
=
dz

(2.2)
où  est l'angle entre la ligne de visée et la normale à l'atmosphère (axe Oz). La grandeur
1

est la masse d'air, pour la ligne de visée onsidérée. Ainsi, l'équation (2.1) devient
I

(1; ) = I

(0) e
 
R


(z)dz=
+
Z
L
0


(z) B

(T (z)) e
 
R
1
z


(z
0
)dz
0
=
dz

(2.3)
Ces modèles, dits modèles plans parallèles ont permis une modélisation satisfai-
sante des spetres qui ont été obtenus es dernières années. Cependant, des problèmes
surviennent lors de la modélisation des lignes de visées quand la masse d'air devient im-
portante ( > 80). En eet, la fontion  ne représente plus l'augmentation du trajet
optique subi par le faiseau de manière satisfaisante quand  tend vers 90. C'est la raison
pour laquelle la fontion  est remplaée par la fontion de Chapman 	(h; ) (voir, par
exemple, une expression adaptée aux planètes géantes dans Dobrijevi (1996)). De plus,
si une observation inlut le limbe atmosphérique dans son ensemble (faible résolution spa-
tiale) ou en partie (grande résolution spatiale), il faut modéliser les lignes de visée de type
l
2
(voir gure 1.1). Un modèle plan-parallèle ne permet pas une prise en ompte naturelle
de e type de lignes de visée ; il est alors néessaire de faire un alul supplémentaire, ave
une représentation géométrique omplètement diérente.
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Fig. 2.1: Shéma qui dénit la modélisation d'une atmosphère par une suession de ouhes
planes et parallèles. Le trajet optique emprunté par la lumière est porté par un axe dont la variable
de position est notée l. Ainsi, une ouhe d'épaisseur dz orrespond à un parours d'une longueur
dl =
dz
os 
.
En revanhe, un modèle à géométrie sphérique alule préisément l'épaisseur d'atmo-
sphère traversée par le rayonnement, que la ligne de visée soit de type l
1
ou l
2
. Ce alul
se fait au prix de quelques aluls de géométrie supplémentaires. Cependant, l'éart en
temps de alul entre un modèle plan-parallèle et un modèle à géométrie sphérique est
aujourd'hui très limité, du fait de la rapidité des proesseurs.
Dans la perspetive de l'interféromètre ALMA en partiulier, il est néessaire de déve-
lopper des outils, omme par exemple le programme développé par Moreno (1998), pour
modéliser orretement n'importe quelle partie d'un disque planétaire observé, quelle que
soit la résolution spatiale de l'observation. En eet, l'augmentation de la résolution spa-
tiale permettra d'observer des zones toujours plus petites sur les disques planétaires.
Ce hapitre a pour objetif de présenter la géométrie adoptée pour l'ériture d'un
programme de résolution numérique de l'équation du transfert radiatif qui respete la
géométrie sphérique d'une planète. Une telle ériture du problème permet ensuite de
paramétriser une observation en fontion de la résolution spatiale de l'antenne utilisée
pour mener les observations. Les aluls peuvent ensuite se antonner aux zones ouvertes
par l'antenne. Enn, les améliorations à apporter au programme, en vue de son utilisation
pour interpréter des observations ALMA, seront détaillées.
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2.2 La géométrie du problème
Dans le modèle que j'ai développé, la géométrie à deux dimensions axisymétrique de la
planète est respetée. Les planètes étant des ellipsoïdes, il faut tenir ompte, d'une part,
des diérentes épaisseurs d'atmosphère traversées selon les positions des lignes de visée
et, d'autre part, de l'aplatissement des planètes. Dans le as de Saturne, le rayon polaire
R
p
étant de 10% inférieur au rayon équatorial R
e
, l'aplatissement n'est pas négligeable
1
.
Comme il n'existe, pour l'heure, que peu de données observationnelles spatialement
résolues sur les abondanes des omposés atmosphériques, on utilise souvent des prols
moyens de rapport de mélange pour l'ensemble de la planète. Le résultat de l'intégration
de l'équation du transfert radiatif ne dépend alors que de l'épaisseur d'atmosphère sur la
ligne de visée onsidérée. Ainsi, il sut de aluler les spetres sur les lignes de visée qui
sont portées par un axe de référene, qui va du entre du disque planétaire à l'extrémité
du limbe atmosphérique, omme l'axe équatorial par exemple (voir gure 2.2). L'épaisseur
du limbe atmosphérique sera notée e. Le alul de es spetres nous permettra ensuite de
aluler l'intensité émise sur n'importe quelle partie du disque planétaire, en séletionnant
les spetres qui orrespondent à la zone observée. Pour aluler le spetre moyen de
la planète, l'appliation d'une simple symétrie entrale permettra de moyenner tous les
spetres.
On ommene don par disrétiser l'axe équatorial Ox ave un pas x. On alule
ensuite les spetres émis sur haun des points x
i
de l'axe ainsi disrétisé. On détermine
l'épaisseur d'atmosphère sur laquelle il faut intégrer l'équation du transfert radiatif en
fontion de la position x
i
sur l'axe de référene. Les variables utilisées pour déterminer la
position l, l'altitude h et l'épaisseur d'atmosphère traversée l
max
 l, sur une ligne de visée
l
i
, sont présentées sur la gure 2.3. Les origines des lignes de visée sont les intersetions
entre les lignes de visée et l'axe Ox. La position de la ligne de visée l
i
est x
i
, sur l'axe Ox.
L'altitude h, à la position l, sur la ligne de visée l
i
, vaut
h =
q
l
2
+ x
2
i
  R
e
(2.4)
Dans le as des planètes géantes, l'altitude de référene h = 0 est xée au niveau p = 1 bar.
Or, e niveau de pression, qui dénit la valeur des rayons équatorial R
e
et polaire R
p
, n'est
pas susamment profond pour atteindre les dernières ouhes aessibles au rayonnement
(aux environs de 10-20 bar). C'est pourquoi, on intègre l'équation du transfert radiatif
jusqu'à un niveau d'altitude h
min
négatif. Ce niveau permet de dénir la position x
min
,
sur l'axe Ox, qui marque le début du limbe
x
min
= R
e
+ h
min
(2.5)
On note que h
min
= 0, dans le as de la planète Mars. La position maximale sur une ligne
de visée est
l
max
=
q
(R
e
+ e)
2
  x
2
i
(2.6)
Si x
i
 x
min
, alors la ligne de visée est de type l
1
et l'épaisseur d'atmosphère sur laquelle
il faut intégrer est l
max
 l, ave
l =
q
x
2
min
  x
2
i
(2.7)
1
L'éart en terme de température de brillane du disque planétaire entre un modèle sphérique et un
modèle ellipsoïdal pourrait être observable ave ALMA
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Fig. 2.2: Shéma qui dénit la géométrie utilisée pour résoudre l'équation du transfert radiatif sur
n'importe quelle ligne de visée. Les lignes de visées sont perpendiulaires au plan (xOy). On suppose
que les points P et x émettent le même spetre, ar la même épaisseur d'atmosphère est traversée.
Le alul des spetres est eetué pour haque point x
1
, ..., x
n
(n est un paramètre réglable). On
peut ensuite aluler le spetre en n'importe quel point P du disque planétaire, par interpolation en
x des spetres alulés en x
i
et x
i+1
.
soit
l
max
 l =
q
(R
e
+ e)
2
  x
2
i
 
q
x
2
min
  x
2
i
(2.8)
Par ontre, si x
i
> x
min
, alors la ligne de visée est de type l
2
et l'épaisseur d'atmosphère sur
laquelle il faut intégrer est 2l
max
. On note que l'épaisseur totale du limbe atmosphérique
e
0
est donnée par
e
0
= e  h
min
(2.9)
Enn, l'angle , qui permet de dénir la masse d'air de la ligne de visée vaut
 = aros

l
x
min

(2.10)
Les valeurs des rayons R
e
et R
p
, de l'altitude minimale h
min
, de l'épaisseur e du limbe
à partir de R
e
, ainsi que la valeur du pas d'intégration dl retenu pour haque planète
sont présentées dans la table 2.1. La valeur de dl a été optimisée de manière à avoir un
bon ompromis entre rapidité et préision des aluls. La table 2.1 ontient également les
valeurs des périodes de rotation T
rot
des planètes.
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Fig. 2.3: Shéma qui permet de dénir les variables qui sont néessaires à la détermination de
l'épaisseur d'atmosphère qu'une ligne de visée l
i
traverse.
Mars Jupiter Saturne Uranus Neptune
R
e
[km℄ 3389.9
[1℄
71492
[2℄
60268
[2℄
25559
[2℄
24766
[2℄
R
p
[km℄ 3389.9
[1℄
66854
[2℄
54364
[2℄
24973
[2℄
24342
[2℄
h
min
[km℄ 0 -66 -200 -100 -100
e [km℄ 120 386 1000 491 800
dl [km℄ 0.2 0.2 1 0.2 0.2
T
rot
[h℄ 24.623
[1℄
9.925
[2℄
10.233
[2℄
17.24
[2℄
16.11
[2℄
Tab. 2.1: Grandeurs géométriques utilisées dans le alul du transfert radiatif et période de rotation
des planètes étudiées. Référenes : [1℄ Kieer et al. (1992), [2℄ Lindal (1992).
Une fois les aluls de transfert radiatif faits le long de l'axe de référene, il faut en
déduire le spetre qui orrespond à la zone que l'on souhaite modéliser. Cette zone peut
être le disque planétaire dans son ensemble, si la résolution spatiale est faible par rapport
à la taille de la planète, ou seulement une partie du disque, si la résolution spatiale est
susante. Elle dépend de trois paramètres : la position du point visé par le télesope
(x
T
, y
T
) et la résolution spatiale r
T
de l'instrument. Quelle que soit la visée eetuée
par le télesope (visée entrale, visée du limbe...), il faut pouvoir onstruire le spetre
assoié. On dénit alors une zone irulaire, entrée en (x
T
, y
T
) et de rayon proportionnel
à r
T
. On la disrétise de manière assez ne ave un pas Ær, ave Ær = r
T
=n (n = 100
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typiquement, après tests numériques). Il faut alors onnaître le spetre émis par haque
point P de la grille ainsi formée.
Pour onnaître le spetre émis par un point P (voir gure 2.2), il faut trouver le point x,
qui sous-tend la ligne de visée orrespondante, pour lequel on a alulé l'émission radiative.
La relation qui lie un point P , de oordonnées (x
P
,y
P
), au point x orrespondant, de la
gure 2.2, est obtenue en ombinant l'équation de l'ellipse au point P
x
2
P
x
2
+
y
2
P
y
2
= 1 (2.11)
et le théorème de Thalès, qui relie l'ellipse planétaire à l'ellipse qui porte le point P :
x
R
e
+ e
=
y
R
p
+ e
(2.12)
La résolution de e système donne
8
>
<
>
>
:
x =
r
x
2
P
+ y
2
P

R
e
+e
R
p
+e

2
y =
r
x
2
P

R
p
+e
R
e
+e

2
+ y
2
P
(2.13)
À partir de la relation qui donne la valeur de x pour n'importe quel point P , dont on
onnaît les oordonnées dans le repère
d
xOy, il est possible d'aeter à tout point P du
disque planétaire le spetre orrespondant. En eet, il sut de aluler le spetre en x
par une interpolation linéaire entre les points x
i
et x
i+1
qui enadrent le point x. Cette
interpolation est faite à une fréquene donnée, pour toutes les fréquenes du spetre. Il est
don possible de aluler les spetres en tout point P
i
de la zone visée et de les moyenner
en aetant à haun un poids, qui dépend des aratéristiques de l'antenne. Ce point
sera vu plus en détail dans le paragraphe 3.2.
L'approximation faite, qui onsiste à onsidérer que l'abondane est la même sur tout
le disque planétaire, revient à restreindre notre modèle à deux dimensions spatiales
2
. C'est
don un modèle de transfert radiatif 1D qui tient ompte d'une géométrie 2D qui a été
développé. L'intégration sur une ligne de visée suit un modèle de transfert radiatif à
une dimension et haque ligne de visée est dénie selon sa position sur la projetion de
l'ellipsoïde planétaire (deux dimensions), telle qu'elle est vue depuis le déteteur.
2.3 Amélioration prinipale à apporter en vue de la
modélisation des observations faites par ALMA
Dans sa version atuelle, le programme de simulation numérique de spetres ne lit
qu'un seul hier de rapports de mélange en fontion de l'altitude. Pour haque point du
disque planétaire ou de la zone observée, e sont les mêmes prols de rapport de mélange
des omposés qui sont pris en ompte dans le alul.
Les résolutions spatiales, que les interféromètres permettent d'atteindre, sont généra-
lement susantes pour artographier les planètes géantes. Les bandes de fréquenes qui
2
La symétrie de rotation enlève un degré de liberté, don une dimension spatiale.
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seront aessibles ave l'intérféromètre ALMA feront de et instrument un outil unique
apable de artographier de nouveaux omposés atmosphériques. C'est la raison pour
laquelle il faudra être en mesure de prendre en ompte des variations d'abondane, de
température et. en fontion de la latitude et/ou de la longitude planétaire, pour mo-
déliser les observations. Ces variations seront prises en ompte en aetant des prols
vertiaux diérents pour tous les points (ou haque zone) où le transfert radiatif sera
alulé.
Pour améliorer le programme de transfert radiatif, il faudra onsidérer des rapports de
mélange diérents pour toutes les lignes de visée. Il faudra don appliquer une grille de
disrétisation à l'ensemble du disque planétaire et aeter un prol vertial d'abondane
en haque point de la grille. La séletion au préalable de la zone du disque, sur laquelle
on voudra aluler le transfert radiatif, devra être envisagée, pour ne pas avoir à faire les
aluls sur tout le disque à haque fois, si la zone observée ne orrespond qu'à une partie
du disque.
Dans e hapitre, nous avons montré omment un spetre était alulé sur l'ensemble
ou sur une partie du disque planétaire. La zone visée est disrétisée et les spetres sont
alulés sur la maille de la zone par interpolation des spetres alulés sur l'axe équatorial.
Enn, ils sont moyennés de manière adéquate. Nous allons voir dans le hapitre 4 que
ette proédure n'est pas omplète et ne permet pas de reproduire les spetres observés
sur les planètes géantes, lorsque la largeur de la raie spetrale est de l'ordre de quelques
dizaines de MHz au maximum. Il faut tenir ompte d'un eet géométrique et dynamique
qui modie les raies : le smearing. Mais avant ela, nous allons dérire, dans le hapitre
suivant, omment on tient ompte des spéiités de l'instrument d'observation telles que
les résolutions spatiale et spetrale pour simuler un spetre observé.
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Chapitre 3
La prise en ompte des aratéristiques
instrumentales
3.1 Introdution
Comme tout instrument de mesure, un télesope modie l'information à mesurer.
Idéalement, un télesope devrait mesurer le ux inident sur la partie du iel visée. Dans
ette zone irulaire, dont la surfae S serait xée par les aratéristiques du télesope,
toutes les lignes de visée seraient moyennées ave un poids équivalent. Au-delà de ette
zone, auun ux ne serait reçu. L'intensité spéique moyenne reçue serait alors
hI

(1)i
S
=
R
S
I

dS
R
S
dS
(3.1)
En oordonnées polaires, ave pour origine le point visé par le télesope, ette expression
s'érit
hI

(1)i
S
=
R
2
0
R
R
S
0
rI

(r; )drd
R
2
0
R
R
S
0
rdrd
(3.2)
où R
S
est le rayon de la zone irulaire visée S. Cette expression indiquerait que l'instru-
ment se omporte omme une fontion porte, en laissant passer le signal uniquement
lorsqu'il est situé dans S. Cependant, la réponse d'un télesope est plus omplexe. Cette
réponse est modélisée par une fontion dite d'antenne.
Dans e hapitre, on verra omment se présente une fontion d'antenne et omment
on la modélise. Enn, on verra que l'introdution de la fontion d'antenne nous amène
à dénir une nouvelle grandeur : la température d'antenne. Cette dernière partie sera
l'oasion de faire un aperçu des diérentes grandeurs que l'on peut renontrer dans la
littérature, onernant des observations millimétriques ou submillimétriques.
3.2 La fontion d'antenne
L'eet induit par le passage des ondes életromagnétiques dans le télesope est mo-
délisé par la fontion d'antenne (ou diagramme de puissane). Cette fontion permet de
modéliser le ux mesuré par l'antenne à partir de la modélisation du ux émis par l'objet
astrophysique. C'est don une fontion de l'asension droite et de la délinaison dans le
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115 GHz 230 GHz 345 GHz 557 GHz 1717 GHz
IRAM (D=30m) 21.5
00
10.8
00
JCMT (D=15m) 43.0
00
21.5
00
14.3
00
SWAS (D=0.6m) 222.0
00
Odin (D=1.1m) 121.1
00
Hershel (D=3.5m) 40.4
00
13.1
00
Tab. 3.1: Exemples de tailles de lobes d'antenne en fontion des télesopes (et de leur diamètre),
employés durant mes travaux, et de la fréquene observée. Les fréquenes pour lesquelles les valeurs
de 
l
sont présentées orrespondent à des fréquenes du CO ou de l'eau. Seules les ombinaisons
antenne-fréquene possibles sont renseignées. On note que SWAS (Submillimeter-Wave Astronomy
Satellite), Odin et Hershel sont des télesopes spatiaux.
hamp observé. Avant de modéliser ette fontion, nous allons dérire les paramètres du
télesope.
Une des aratéristiques majeures d'un télesope est son diamètre. Cette information,
ombinée à la onnaissane de la longueur d'onde à laquelle on souhaite faire une observa-
tion, permet de déterminer quelle sera la résolution spatiale de l'observation. Un télesope
est un instrument optique diratant. Le miroir du télesope étant irulaire, on peut faire
l'analogie ave le as de la diration par un trou irulaire. La gure de diration d'une
soure pontuelle par un trou irulaire est un sinus ardinal
1
. L'intensité de la tahe
entrale de diration peut être représentée par une gaussienne à deux dimensions. La
largeur à mi-intensité, notée 
l
, de la tahe de diration est donnée par une relation qui
relie le diamètre D du télesope et la longueur d'onde 

l
= 1:22

D
(3.3)
La grandeur 
l
[rad℄ est don la largeur à mi-hauteur de la gaussienne 2D par laquelle il faut
onvoluer le signal inident pour obtenir la gure de diration observée. La gaussienne
2D de largeur 
l
est la fontion d'antenne.
3.2.1 Le lobe d'antenne
En règle générale, la grandeur 
l
est appelée lobe d'antenne et elle est alulée en
seonde d'ar [
00
℄. La table 3.1 répertorie la taille du lobe d'antenne, pour les télesopes
onsidérés lors mon étude, en fontion de la fréquene d'observation. Comme 
l
orrespond
à la largeur à mi-hauteur de la fontion d'antenne et que elle-i est supposée gaussienne,
il faut appliquer la onvolution au-delà de 
l
. En eet, la part de la puissane qui est
intégrée dans le lobe d'antenne est de 68%. Il faut don étendre l'intégration jusqu'à 3
ou 5 
l
, en fontion du degré de préision voulu. Dans le programme que j'ai érit et qui
tient ompte de la fontion d'antenne, l'intégration se fait sur 5 
l
.
1
Valable à une dimension. Á deux dimensions, la gure de diration est représentée par la fontion
2
J
1
(x)
x
, où J
1
est une fontion de Bessel de première espèe.
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3.2.2 Modélisation
La fontion d'antenne P
a
est une gaussienne 2D. C'est une fontion de l'asension
droite et de la délinaison. On peut également l'exprimer en fontion des oordonnées
artésiennes (x,y) du repère xOy de l'observation (voir gure 2.2 de ette partie). Comme
un lobe d'antenne peut être elliptique, il faut onsidérer le fait que la gaussienne n'est pas
symétrique. Elle s'érit alors
P
a
(x; y) =
1
2
x

y
exp

 
(x  x

)
2
+ (y   y

)
2
2
x

y

(3.4)
où (x

,y

) sont les oordonnées du point que l'on vise ave le télesope et où 
x
et 
y
sont
les éart-types de la gaussienne 2D selon les axes Ox et Oy. Les valeurs de 
x
et 
y
sont
alulées à partir de la taille du lobe primaire selon es deux diretions. Si on note (
l
)
x
et (
l
)
y
les extensions du lobe primaire selon les diretions Ox et Oy, alors
8
>
<
>
:

x
=
(R
e
+e)
p
2 ln 2
(
l
)
x
(
p
)
x

y
=
(R
p
+e)
p
2 ln 2
(
l
)
y
(
p
)
y
(3.5)
où (
p
)
x
et (
p
)
y
[
00
℄ sont les tailles de la planète selon les axes Ox et Oy. Pour obtenir
la valeur de l'intensité spéique hI

i mesurée par le télesope, il faut aluler l'intégrale
suivante
hI

(1)i =
R R
I

(x; y) P
a
(x; y) dx dy
R R
P
a
(x; y) dx dy
(3.6)
où I

(x; y) est l'intensité spéique à la fréquene , en fontion des oordonnées (x,y).
C'est la raison pour laquelle on disrétise le disque planétaire à l'aide d'une grille dont
le pas est assez petit par rapport à la résolution spatiale de l'observation. Pour haque
point (x,y) de la grille (voir gure 3.1), l'intensité spéique I

(x; y) est alulée par la
méthode dérite dans le paragraphe 2.2. Après disrétisation du disque, l'équation (3.6)
devient
hI

(1)i =
N
x
P
i= N
x
N
y
P
i= N
y
R
x
i+1
x
i
R
y
i+1
y
i
I

(x; y) P
a
(x; y) dx dy
N
x
P
i= N
x
N
y
P
i= N
y
R
x
i+1
x
i
R
y
i+1
y
i
P
a
(x; y) dx dy
(3.7)
Si le pas de la grille de alul est assez n, on peut supposer que l'intensité spéique
ne varie pas d'un point à l'autre de manière signiative et qu'elle peut être onsidérée
omme onstante sur l'intervalle. La grille étant dénie par 2N
x
+ 1 points sur l'axe Ox
et 2N
y
+ 1 points sur l'axe Oy, l'équation (3.7) peut s'érire
hI

(1)i '
N
x
P
i= N
x
N
y
P
i= N
y
I

(x
i
; y
i
)
R
x
i+1
x
i
R
y
i+1
y
i
P
a
(x; y) dx dy
N
x
P
i= N
x
N
y
P
i= N
y
R
x
i+1
x
i
R
y
i+1
y
i
P
a
(x; y) dx dy
(3.8)
On remarque que
R
x
i+1
x
i
R
y
i+1
y
i
P
a
(x; y) dx dy se résoud analytiquement et donne
Z
x
i+1
x
i
Z
y
i+1
y
i
P
a
(x; y) dx dy =
1
4
[[erf(g
x
x
i+1
)  erf(g
x
x
i
)℄ [erf(g
y
y
i+1
)  erf(g
y
y
i
)℄℄
(3.9)
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Fig. 3.1: Géométrie de l'appliation de la fontion d'antenne. Le erle rouge représente l'extension
du lobe primaire de l'antenne, lors d'une visée entrée en C (x
C
,y
C
). La fontion d'antenne est
appliquée sur les points de la grille. L'intensité spéique émise en es points a été alulée au
préalable. Pour des besoins de lisibilité du shéma, le pas de la grille est assez large.
ave
8
>
<
>
:
g
x
=
p
2
2
x
g
y
=
p
2
2
y
(3.10)
Les termes qui font intervenir la fontion erreur erf sont de la forme erf(+) erf(), ave
 = g
x
x
i
ou g
y
y
i
et  = g
x
Æx ou g
y
Æy. Ces termes sont alulés par un développement
limité à l'ordre 6. Ainsi, l'erreur relative ne dépasse pas 10
 6
.
Dans le as où les zones prohes des limbes ont des poids non négligeables dans l'in-
tégrale, il faut que le pas soit susamment petit pour que l'intégrale onverge vers un
résultat juste. En eet, seuls les points à l'intérieur du disque planétaire émettent du
rayonnement. Pour que l'intégrale onverge vers le résultat juste, il faut que la surfae
ouverte par les arrés de la grille qui sont dans le disque ait une surfae totale qui
s'approhe le plus possible de la surfae du disque. Une autre méthode, développée par
Moreno (1998), onsiste à aluler la ontribution exate des points qui sont en bordure
du disque. Cette méthode pourra éventuellement être implémentée dans le programme
numérique pour traiter des observations faites ave une très bonne résolution spatiale.
Cependant, le fait de diminuer le pas d'intégration sut généralement pour pallier e
problème aux bords du disque.
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3.2.3 Lobe primaire - Lobes seondaires
Dans la modélisation du lobe d'antenne, telle qu'elle a été présentée dans les parties
préédentes, une hypothèse a été énonée dès le départ : seule la partie entrale de la gure
de diration a été onservée et modélisée par une gaussienne. Cette partie s'appelle le
lobe primaire. Cependant, une partie de l'énergie reçue va dans les pis seondaires de la
gure de diration : on les appelle lobes seondaires. En règle générale, la part d'énergie
qui va dans les lobes seondaires est négligeable, mais il arrive parfois que e ne soit
pas le as. Lorsqu'on observe à 690 GHz au JCMT, la moitié de l'énergie va dans les
lobes seondaires. Il est alors néessaire de modéliser l'eet des lobes seondaires sur le
signal reçu. Le diagramme de puissane est, en réalité, une gure plus ompliquée qu'une
gaussienne et dépend de nombreux paramètres et que l'on mesure par holographie en
général. Une modélisation plus omplète par la fontion 2
J
1
(x)
x
est toutefois susante.
3.3 La résolution spetrale instrumentale
Les spetromètres sont aratérisés par leur largeur de bande et leur résolution spe-
trale. La onnaissane de la largeur de bande permet de ibler la gamme de fréquenes
pour lesquelles on résout l'équation du transfert radiatif (1.11). D'autre part, la onnais-
sane de la résolution spetrale est essentielle pour reproduire les spetres observés.
L'équation du transfert est résolue sur un axe de fréquenes disrétisé ave un pas Æ.
Le spetromètre, dont les anaux ont une ertaine largeur, dégrade la résolution innie
du signal inident qui est modélisé. On peut onsidérer que les intensités à des fréquenes
omprises dans un même anal du spetromètre sont moyennées. Il faut don que le pas en
fréquene initial Æ du alul soit susamment petit par rapport à  pour qu'une valeur
moyenne puisse être alulée. Cette méthode de dégradation de la résolution onsiste à
onvoluer le spetre obtenu par une fontion porte de largeur . Pour améliorer la
préision, on utilise une fontion gaussienne de largeur à mi-hauteur  pour dégrader la
résolution spetrale. La diérene entre es deux résultats n'est pas importante en règle
générale.
3.4 Les grandeurs de représentation des spetres
Il existe plusieurs grandeurs physiques permettant de représenter les spetres obser-
vés et simulés. La première d'entre elles, fondamentale, est la grandeur dans laquelle les
spetres sont généralement exprimés lors d'une observation : la température d'antenne.
Cette grandeur dépend des aratéristiques de l'antenne utilisée lors des observations. Il
est possible de s'aranhir des aratéristiques de l'antenne en les étalonnant. On obtient
alors un spetre exprimé en température de brillane. La température de brillane peut
également être obtenue à partir de la modélisation de l'intensité spéique. Une autre
grandeur est la densité de ux. Elle s'obtient failement à partir de l'intensité spéique.
Dans les paragraphes suivants seront tour à tour introduites les grandeurs suivantes :
la densité de ux, la température de brillane et la température d'antenne. Les relations
entre es grandeurs seront également présentées.
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3.4.1 La densité de ux
Une des grandeurs souvent utilisée pour aratériser un rayonnement reçu au niveau
d'un déteteur est la densité de ux F

. L'unité de ette grandeur est le Wm
 2
Hz
 1
.
Cependant, les soures astronomiques sont tellement faibles, en général, qu'il est d'usage
d'exprimer la densité de ux en Jansky [Jy℄=10
 26
[Wm
 2
Hz
 1
℄.
La densité de ux totale F

émise par une soure est obtenue en intégrant sur l'angle
solide 

S
, dans lequel elle émet l'intensité spéique I

. Elle s'érit
F

=
Z


S
I

(; ) os() d
(; ) (3.11)
où  et  sont les angles du repère sphérique.
L'intensité spéique émise par une sphère, qui se omporte omme un orps noir, est
isotrope. On se plae dans l'approximation gaussienne : on néglige les eets de diration
et d'extintion entre la n de l'atmosphère et le réepteur
2
. On se plae à deux distanes
arbitraires de la soure et on regarde le ux inident. Si on onsidère un "pineau" de
rayons (voir gure 3.2), à l'intérieur duquel l'énergie se onserve, alors
dW
i
= (I

)
i
d
i
d

i
d; i = 1; 2 (3.12)
où dW
i
est la puissane innitésimale qui est sur l'élément de surfae d
i
et d

j
est l'angle
solide sous lequel on voit l'élément de surfae d
i
(i 6= j).
Fig. 3.2: Indépendane de l'intensité spéique par rapport à la distane.
Or, la distane R, qui sépare les deux surfaes auxquelles on s'est plaé est telle que
R
2
=
d
1
d

2
=
d
2
d

1
(3.13)
2
Comme le rayonnement traverse le vide interplanétaire, ette approximation est justiée.
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d'où
I
1
= I
2
(3.14)
L'intensité spéique se onserve, quelle que soit la distane R, à l'intérieur d'un même
pineau. Il est don possible de aluler la densité de ux reçue par le déteteur à partir de
l'intensité spéique moyenne émise hI

i alulée à l'équation (3.6), dans un angle solide


F

=
Z


hI

i os  d
(; ) = hI

i 
 (3.15)
L'angle solide 
, sous lequel une observation est menée, est l'angle solide ouvert par
le lobe primaire (main beam=mb) de l'antenne. On le note 

mb
et il se alule par


mb
=
Z
mb
P
a
(; ) d d (3.16)
L'intégration se fait en oordonnées sphériques. Ii, la fontion d'antenne P
a
est la fontion
réelle de l'antenne et non sa modélisation par une fontion gaussienne.
3.4.2 La température de brillane
La température de brillane T
b
[K℄ est dénie omme étant la température du orps
noir dont l'émission à la fréquene  serait I

I

= B

(T
b
()) (3.17)
T
b
() est obtenue en inversant ette dernière relation
T
b
() =
h
k
B

ln

2h
3

2
1
I

+ 1

 1
(3.18)
Cette grandeur, très utilisée en radioastronomie, n'a pas de réalité physique, mais peut
être reliée à la température du gaz et à la température d'exitation du gaz dans le as d'ob-
servation du milieu interstellaire. Elle donne juste un ordre de grandeur de la température
moyenne qui règne au niveau atmosphérique d'où le rayonnement est issu. Cependant, la
température de brillane est souvent utilisée.
Parfois, 'est la température de Rayleigh-Jeans T
RJ
(ou enore température eetive
de rayonnement T
R
) qui est utilisée. Elle est dénie par
T
RJ
() =

2
2
2
k
B
I

(3.19)
Elle ne permet pas d'analogie partiulière ave une quelonque température de orps noir.
Lorsque la ondition de l'approximation de Rayleigh-Jeans h  k
B
T est satisfaite, T
b
et
T
RJ
sont égales. À basse fréquene ( < 300 GHz), la modélisation du rayonnement par
le alul de la température de Rayleigh-Jeans permet de faire les aluls plus rapidement.
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3.4.3 La température d'antenne
Un radiotélesope est aratérisé par son lobe d'antenne, 'est-à-dire son diagramme
de rayonnement, qui représente la réponse à une soure pontuelle en fontion des angles
 et  entre la diretion de visée et la soure (voir paragraphe 3.2). D'après l'équation
(2.5) du paragraphe 2.2.1 de la partie I, le signal mesuré est S
soure
e
 
atm
. Les signaux
sont mesurés en température d'antenne T
a
et
T
a
= S
soure
e
 
atm
(3.20)
On parle de température d'antenne, ar une antenne plongée dans un hamp életroma-
gnétique se omporte omme une résistane portée à la température T
A
. C'est don une
grandeur fondamentale en radioastronomie. La grandeur liée à l'émission de la soure
S
soure
est appelée température d'antenne orrigée et elle est notée T

A
. Cette grandeur
physique est le résultat d'une observation ave une antenne, orrigée de l'absorption at-
mosphérique, et elle vaut
T

a
= T
a
e

atm
(3.21)
C'est le alul de la rms  de T

A
qui permet de déterminer si une raie est détetée
ou non (voir partie I paragraphe 2.2.1). La valeur de  peut être estimée à partir de
ertaines aratéristiques de l'instrument d'observation. En eet, quand on onnaît la
température système T
sys
de l'antenne, la résolution spetrale  de l'observation et le
temps d'intégration t de l'observation, on obtient
 =
T
sys
p
 t
(3.22)
On peut alors estimer le temps d'observation néessaire à la détetion d'une raie spetrale
de ontraste T

a
, ave un rapport signal sur bruit de 5. Ce temps t
obs
vaut
t
obs
=
T
2
sys


T

a
5

2
(3.23)
Le alul de la distribution de température de brillane de la soure permet de modéli-
ser la température d'antenne. En eet, la distribution de température de brillane T
b
(; )
émise est transformée en température d'antenne T

A
par le lobe d'antenne. Cette tempé-
rature d'antenne est obtenue en onvoluant la distribution des températures de brillane
par la fontion d'antenne :
T

A
=
1


2
Z
soure
P (   
0
;   
0
)T
b
(
0
; 
0
)d
(
0
; 
0
) (3.24)
où


2
=
Z
soure
P (; )d
(; ) (3.25)
D'autres grandeurs physiques relatives à un télesope peuvent être dénies. Ainsi, on
dénit la forward eieny du télesope 
eff
(ou F
eff
) omme étant le rapport entre
la puissane détetée venant de l'avant du télesope et la puissane totale détetée. En
notant 

A
=
R
4
P (; )d
(; ) l'angle solide du lobe, on obtient

eff
=


2


A
(3.26)
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On dénit également l'eaité du lobe prinipal (ou main beam eieny), notée 
mb
(ou B
eff
), par la relation

mb
=


mb


A
(3.27)
où 

mb
est l'angle solide du lobe prinipal. On peut ainsi dénir la température du lobe
prinipal T
mb
T
mb
=
1


mb
Z
soure
P (   
0
;   
0
)T
b
(
0
; 
0
)d
(
0
; 
0
) (3.28)
et on a la relation suivante
T
mb
=

eff

mb
T

A
(3.29)
La valeur de T
mb
est pratiquement indépendante de l'antenne utilisée, ar les fateurs
orretifs d'eaité sont pris en ompte.
Ce hapitre omplète ainsi les deux hapitres préédents relatifs à la résolution de
l'équation du transfert radiatif et à la prise en ompte d'une géométrie sphérique dans le
as des planètes. Le fait de pouvoir modéliser l'eet d'une antenne sur un rayonnement
inident permet de modéliser une raie spetrale observée pour déterminer des paramètres
physio-himiques propres au milieu émissif. En outre, la modélisation d'un spetre en
température d'antenne permet de aluler des estimations de temps d'observation ave
un télesope. Ces estimations sont néessaires à l'élaboration de demandes de temps d'ob-
servation (proposals).
La rotation rapide des planètes à grand diamètre, 'est-à-dire des planètes géantes, est
la ause d'un élargissement notable des raies spetrales lorsque la résolution spatiale de
l'observation est omparable (ou supérieure) à la taille apparente de la planète et lorsque
la raie spetrale a une largeur inférieure à (ou de l'ordre de) quelques dizaines de MHz. Il
faut don prendre et eet en ompte et le modéliser. C'est e que va présenter le hapitre
suivant.
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Chapitre 4
Une spéiité des planètes géantes : le
smearing
4.1 Le smearing : un eet onjugué de la taille et de
la période de rotation des planètes géantes
Les planètes géantes ont des périodes de rotation ourtes, de l'ordre de 10-15 h (voir
table 2.1). Selon l'endroit où une ligne de visée se situe sur le disque planétaire, la pro-
jetion de la vitesse de rotation du gaz atmosphérique responsable de l'émission radiative
est plus ou moins importante. Il en résulte que l'émission pourra être déalée fréquen-
tiellement, par eet Doppler inématique, selon l'endroit d'où le rayonnement proviendra
(entre ou bord de la planète).
L'émission du bord de la planète ontribue don à élargir les raies spetrales par eet
Doppler inématique lorsque la résolution spatiale est omparable ou inférieure à la taille
de la planète. On s'attend à un étalement (appelé smearing) des raies, ar le phénomène
est ontinu sur le disque planétaire et le prol de la raie ne varie généralement pas de
manière signiative sur la majorité du disque planétaire quand on s'éloigne du entre
de la planète. La gure 4.1 montre omment les raies sont déalées vers le rouge ou vers
le bleu, selon la ligne de visée onsidérée. La raie observée résulte de la moyennation de
tous les déalages spetraux, si l'émission de toute la planète est prise en ompte. La
gure 4.2 montre l'éart que l'on peut obtenir entre le résultat de la modélisation d'une
raie spetrale de l'eau sur Jupiter, en prenant ou non le smearing en ompte. Dans le
as où l'émission de toute la planète est onsidérée (as de la gure 4.2), il n'est pas
possible de reproduire la raie spetrale sans faire d'erreur sur la distribution spatiale du
omposé étudié, si le smearing n'est pas pris en ompte. Ce n'est que dans le as où la
largeur d'une raie est très supérieure au déalage Doppler maximum possible que l'eet
de smearing peut être négligé.
4.2 Modélisation du smearing
Partons d'une hypothèse selon laquelle les atmosphères sont rigides et non diéreniées
et que l'axe de rotation de la planète se trouve dans un plan orthogonal aux lignes de
visées. La seonde donnée implique que la latitude du point sub-terrestre, notée Æ
SEP
est
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Fig. 4.1: Illustration du smearing. Une raie est émise le long de haque ligne de visée. Comme la
planète tourne rapidement sur elle-même, l'émission de ertaines lignes de visée est déalée soit vers
le rouge soit vers le bleu, selon la position de la ligne de visée sur l'axe Ox. La moyennation de toutes
ses ontributions donne pour résultat une raie élargie.
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Fig. 4.2: Modélisation de la raie spetrale de l'eau à 557 GHz sur Jupiter, ave (trait plein) ou
sans (trait pointillé) prise en ompte du smearing. Lorsque la planète n'est pas résolue, la prise en
ompte du smearing est essentielle dans la modélisation des raies spetrales. Lorsque la planète est
résolue, il faut tenir ompte des bons déalages Doppler par rapport à la fréquene 
0
.
nulle. Le point sub-terrestre est le point de la planète pour lequel la Terre passe au zénith
lors du passage au méridien
1
.
La diulté du problème onsiste alors à aluler orretement le déalage spetral,
1
Le as où Æ
SEP
6= 0 sera abordé par la suite (voir paragraphe 4.4.
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dû à l'eet Doppler, en n'importe quel point P du disque planétaire. Nous adopterons
les notations de la gure 4.3. Par onvention, les vitesses sont omptées omme positives
quand elles sont orientées dans le même sens que l'axe Ox (si un objet s'éloigne de l'obser-
vateur, sa vitesse est positive et son rayonnement est déalé vers le rouge). La projetion
sur la ligne de visée de la vitesse de rotation en P , de oordonnées (x
P
,y
P
), est
v
P
=
2
T
rot
r (l
P
) sin(L
P
) (4.1)
La valeur du rayon du erle qui porte le point P et qui est parallèle au erle équatorial
est
r (l
P
) =
y
P
tan (l
P
)
(4.2)
d'où
v
P
=
2
T
rot
y
P
tan (l
P
)
sin(L
P
) (4.3)
Or, dans le repère sphérique, les oordonnées artésiennes du point P s'expriment de la
manière suivante
8
<
:
z
P
= r
P
os (L
P
) os (l
P
)
x
P
= r
P
sin (L
P
) os (l
P
)
y
P
= r
P
sin (l
P
)
(4.4)
d'où nalement
v
P
=
2
T
rot
r
P
os (l
P
) sin (L
P
) =
2
T
rot
x
P
(4.5)
On en déduit que les lignes d'isovitesses sont parallèles à l'axe Oy. Enn, v
P
permet
d'obtenir le déalage spetral 
P
qui est à appliquer au point P

P
= 
0
2
T
rot
x
P

(4.6)
Quelle que soit la zone du disque qui est observée, nous sommes don, en pratique, en
mesure d'aeter le bon déalage spetral, en haque point P du maillage qui disrétise
la zone visée par le télesope. Comme l'indique l'équation 4.6, le smearing dépend de la
période de rotation de la planète et de son rayon. Plus son rayon est important et plus le
déalage spetral sera grand aux limbes Est et Ouest. Enn, l'équation (4.6) montre que
le déalage spetral ne dépend que de la position x
P
sur le disque. Cette relation est don
simple à appliquer si la disrétisation du disque planétaire est eetuée dans un repère
artésien.
4.3 Ordre de grandeur du smearing pour les planètes
étudiées
Comme nous l'avons vu préédemment, le smearing dépend de trois grandeurs : la
fréquene à laquelle l'observation est faite, le rayon et la période de la planète observée.
La table 4.1 donne quelques exemples de déalages Doppler aux niveaux des limbes Est et
Ouest des planètes étudiées, en fontion de la fréquene observée. Cependant, la sensibilité
à et eet ne sera pas évidente dans tous les as de gure : selon la valeur de la résolution
spatiale et de la résolution spetrale, le smearing modiera en fait l'aspet des spetres,
et ela de manière pereptible ou non pereptible.
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Fig. 4.3: Géométrie relative au smearing. Le point P a pour oordonnées (x
P
,y
P
,z
P
) dans le repère
artésien Oxyz. Il a pour oordonnées (r
P
,L
P
,l
P
) dans le repère sphérique. Il est plaé à la latitude
l
P
et à la longitude apparente L
P
(mesurée à partir du méridien entral), sur un erle de rayon r
qui est parallèle au erle équatorial. Le rayon r dépend don de l
P
. C'est la projetion de la vitesse
du point P sur la ligne de visée qui ause le déalage Doppler, en raison de la rotation de la planète.
C'est don ette projetion v
P
qu'il faut aluler.
4.3.1 Un eet qui dépend de la résolution spatiale de l'observa-
tion
Le smearing aete toutes les lignes de visée qui sont dans la zone pointée par le
télesope. Si l'on étudie les eets onjugués que peuvent avoir la résolution spetrale et le
4.3 Ordre de grandeur du smearing pour les planètes étudiées 87
Planète Déalage spetral
à 556.9 GHz
Mars 0.45 MHz
Jupiter 23.35 MHz
Saturne 19.09 MHz
Uranus 4.81 MHz
Neptune 4.98 MHz
Tab. 4.1: Déalage spetral maximal dû au smearing, à la fréquene de la transition fondamentale
de l'eau (556.9 GHz).
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Fig. 4.4: Eet du smearing si la planète est résolue spatialement par le télesope utilisé. Le spetre
en trait plein orrespond à une visée entrale, alors que les spetres en tirets et pointillés orres-
pondent à des visées aux limbes Ouest et Est, respetivement.
smearing sur le spetre observé, deux as se distinguent prinipalement :
 Si la planète n'est pas résolue, l'eet est symétrique et il y a autant d'élargissement
vers le rouge que vers le bleu. Le ontraste de la raie observée diminue par rapport
au as où la planète ne tournerait pas sur elle-même (voir gure 4.2).
 Si en revanhe la planète est résolue, le spetre sera globalement déalé vers le rouge,
si l'on observe plutt le limbe Est
2
, et vers le bleu, si l'on observe plutt le limbe
Ouest.
Enn, dans le as où l'observation est faite le long de l'axe Oy, la raie n'est pas déalée
(voir gure 4.4).
4.3.2 Un eet observable selon la résolution spetrale de l'obser-
vation
Les spetromètres donnent aès à diérentes résolutions spetrales. Elles dépendent
de la oneption des spetromètres. Ainsi, les spetromètres à transformée de Fourier ont
des résolutions spetrales faibles (1 GHz) dans les domaines millimétrique et submil-
limétrique, alors que les spetromètres hétérodynes permettent d'obtenir des résolutions
allant de quelques kHz à quelques MHz. Dans le as où la résolution spetrale est très
2
L'orientation de l'axe Est-Ouest est inversé dans le iel par rapport au sens géographique.
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inférieure à l'élargissement ausé par le smearing, il n'est pas néessaire de prendre et
eet en ompte pour la simple raison qu'il ne sera pas observable.
4.4 Amélioration à apporter en vue de la modélisation
des observations faites par ALMA
La modélisation du smearing, telle que présentée plus haut, implique que l'axe de
rotation se trouve dans un plan orthogonal (xOy) aux lignes de visée (voir gure 4.5).
Lorsque et axe n'est pas dans le plan xOy, la prise en ompte du smearing peut être
plus omplexe, selon les hypothèses formulées.
Dans le as où le prol vertial d'abondane du omposé étudié est supposé être le
même sur tout le disque, la modélisation reste inhangée, si la planète n'est pas résolue
spatialement. En eet, dans l'exemple de la gure 4.5 (shéma de droite), la partie émet-
trie du ple Sud, qui est partiellement masquée, est ompensée par la partie émettrie
du ple Nord que voit l'observateur. Les deux zones sont équivalentes si bien que l'une
ompense l'autre. Il faudra ependant tenir ompte du fait que la projetion des vitesses
de rotation est pondérée par le osinus de la latitude du point sub-terrestre (noté SEP
sur la gure). Elle est notée Æ
SEP
. La relation (4.6) devient ainsi

P
= 
0
2
T
rot
x
P

os (Æ
SEP
) (4.7)
En revanhe, si on ne peut pas onsidérer que la répartition spatiale de l'abondane
d'un omposé est uniquement une fontion de l'altitude ou si la planète observée est ré-
solue spatialement (observation d'un ple en partiulier), il faut que la modélisation se
fasse par zone géographique. Ave ALMA, la grande résolution spatiale permettra d'avoir
des prols vertiaux de omposés en fontion de la latitude l et de la longitude apparente
L. C'est pourquoi, il faudra inlure les prols vertiaux en fontion de l et L. La prise en
ompte du smearing sera orrete si le alul du déalage Doppler est dépendant de la
loalisation planétaire des points pour lesquels le alul du transfert radiatif est eetué.
L'eet d'étalement des raies spetrales, ou smearing, qui est dû à la rotation rapide
des planètes, est un eet qui peut être omplexe à modéliser selon la onguration de
l'observation. Jusqu'ii, peu d'observations étaient résolues spatialement. La modélisation
du phénomène par l'équation (4.6) est don enore susante. Dès lors que des observations
seront eetuées par ALMA, il faudra modéliser e phénomène en tenant ompte de la
loalisation (l,L) des points modélisés, quand l'axe de rotation de la planète ne serait pas
orthogonal aux lignes de visée.
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Fig. 4.5: Au gauhe, le as d'un axe de rotation de la planète qui se trouve dans le plan xOy
(orthogonal aux lignes de visée). Quand l'axe de rotation n'est pas dans le plan xOy (à droite), la
prise en ompte du smearing néessite une modélisation des points émetteurs du disque par leurs
oordonnées planétaires (L,l). C'est surtout le as si la planète est résolue spatialement et que le
télesope pointe un ple par exemple. Le point sub-terrestre est noté SEP et le ple Nord est noté
PN.
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Conlusion
Dans ette deuxième partie, j'ai dérit dans les détails la modélisation des émissions
millimétriques et submillimétriques des atmosphères planétaires. L'aent a été mis sur la
paramétrisation des phénomènes physiques, géométriques et instrumentaux utilisés dans
le modèle de transfert radiatif que j'ai développé dans le adre de mon travail.
La théorie du transfert radiatif onerne tous les as de propagation de rayonnement
dans un milieu. Mais pour e qui est de l'équation du transfert radiatif, elle ne peut être
résolue analytiquement que dans ertains as bien préis. Dans le adre de ette étude,
nous avons envisagé le as d'une résolution du problème à 1 dimension spatiale, le long
des lignes de visée. Dans une atmosphère planétaire, le transfert radiatif se résout par
l'intermédiaire d'une intégration de toutes les ontributions des ouhes atmosphériques
à l'émission et à l'absorption du rayonnement.
Pour modéliser l'émission de toute une planète ou d'une partie de la planète, nous
avons développé une méthode qui respete la géométrie sphérique des orps étudiés. Elle
permet de modéliser des observations entrées sur la planète ou des observations aux
limbes, qu'elles soient résolues spatialement ou non. L'équation du transfert radiatif est
résolue sur des lignes de visée qui sont portées par l'axe équatorial. On déduit l'émission
due aux autres lignes de visée par omparaison des épaisseurs d'atmosphère traversées
sur les lignes de visée onsidérées. Nous avons vu que la modélisation d'observations in-
terférométriques rend néessaire une modiation dans le programme atuel. L'équation
du transfert radiatif devra être résolue indépendamment en tout point du disque, ave un
prol vertial d'abondane du omposé onsidéré (et éventuellement un prol thermique)
orrespondant au point où le alul sera fait. Atuellement, un prol unique moyen est
utilisé sur tout le disque.
Nous nous sommes ensuite attahé à montrer omment, une fois la modélisation de
l'émission planétaire eetuée, l'instrument de mesure modiait la distribution de l'émis-
sion par la fontion d'antenne. La onvolution de la distribution spatiale de l'émission
par la fontion d'antenne nous a permis de dénir la température d'antenne, grandeur
qui est mesurée par une antenne. D'autres grandeurs de représentation ont également été
dénies, omme la température de brillane, qui est souvent utilisée pour représenter les
spetres planétaires.
Enn, nous avons montré que la rotation rapide des planètes géantes engendrait un
étalement (smearing) des raies spetrales de plusieurs MHz (en fontion de la fréquene
d'émission). Le gaz atmosphérique en rotation émet des radiations qui sont déalées spe-
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tralement par eet Doppler inématique. Ce déalage se fait vers le bleu ou vers le rouge
selon que le rayonnement est émis par le limbe Est ou le limbe Ouest. C'est grâe à la
disrétisation du disque par une grille arrée que la modélisation de e phénomène a été
pris en ompte. Cependant, nous avons montré que le alul, tel qu'il est eetué atuel-
lement, devra être modié dans le as de la modélisation de spetres spatialement résolus
de visées polaires, quand l'axe de rotation de la planète observée n'est pas orthogonale
aux lignes de visée.
Troisième partie
Appliation à l'étude des omposés
oxygénés dans les atmosphères des
planètes géantes

Introdution
La détetion de omposés oxygénés dans les troposphères des planètes géantes a
onrmé que es espèes himiques (hors-équilibre thermodynamique à es altitudes) pro-
venaient des ouhes internes des planètes, où ils sont supposés être abondants d'après
les modèles de formation planétaire (Lissauer, 1993, 2005; Owen and Enrenaz, 2003,
2006; Lodders and Fegley, 1994). Depuis une dizaine d'années, H
2
O et CO
2
ont également
été détetés dans leurs stratosphères. Or, es deux omposés ondensent généralement
lorsqu'ils sont transportés de la troposphère vers la tropopause. Leur présene dans la
stratosphère a don une origine externe. La soure externe de omposés oxygénés peut
prendre plusieurs aspets : un ux permanent de mirométéorites (interplanetary dust
partiles ou IDP), un ux provenant des systèmes d'anneaux et de satellites et enn, la
hute de omètes de tailles subkilométriques.
Le premier hapitre de ette partie a pour but d'exposer le ontexte lié à l'étude de
l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes. La himie
qui lie es espèes himiques sera brièvement dérite. Enn, la question de la détermi-
nation de l'origine de es omposés sera abordée. Nous verrons en détail quelles sont les
hypothèses atuelles d'apport externe de la matière oxygénée dans les stratosphères des
planètes géantes et quelles sont les questions qui se posent enore. Le as partiulier de
CO sera traité. En eet, le CO ne ondense pas au niveau de la tropopause des géantes
et il peut don également avoir une origine interne. Les méthodes qui permettent une
diéreniation entre les soures interne et externe seront exposées.
Les observations des atmosphères de Saturne et d'Uranus, qui ont été eetuées dans
le adre de ma reherhe, seront présentées dans le deuxième hapitre de ette partie.
Nous verrons omment les observations eetuées ave le télesope de 30m de l'IRAM
ont permis d'établir de nouvelles limites supérieures sur l'abondane de CO pour es deux
planètes et quelles en ont été les impliations (voir Cavalié et al. (2008a) également). Par
ailleurs, la détetion de la raie (3-2) de CO ave le télesope de 15m du JCMT, sera
présentée et analysée (Cavalié et al., 2009).
Le troisième hapitre est entré sur le dilemme suivant : la omparaison entre les ob-
servations infrarouges et submillimétriques de l'eau, dans la stratosphère de Jupiter. En
eet, l'apport d'eau a pu être expliqué par la hute de la omète SL9, d'après les spetres
obtenus ave le télesope spatial ISO. Ce point de vue est en onurrene ave une autre
hypothèse : les observations réalisées ave le télesope spatial SWAS et modélisées ave
suès semblent indiquer que et apport d'eau pourrait être le résultat de la hute onti-
nue d'IDP dans l'atmosphère de Jupiter. Des observations plus réentes, eetuées par le
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télesope spatial Odin, ont été analysées par nos soins ave l'appui d'un modèle photohi-
mique. De plus, les spetres obtenus ave SWAS ont été ré-analysés en suivant le même
protoole. Les résultats des es analyses sont présentés dans le troisième hapitre de ette
partie. Ils ont également fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al., 2008b).
Finalement, un grand nombre de questions liées aux omposés oxygénés pourraient être
résolues grâe aux observations qui seront menées ave le télesope spatial Hershel. Celui-
i sera lané au début de l'année 2009 et les observations des planètes et des omètes du
Système solaire auront pour prinipal objetif de artographier l'eau et les espèes liées.
Quant au programme-lé de temps garanti Water and related hemistry in the Solar
System, il sera dérit dans ses grandes lignes, dans le quatrième hapitre de ette partie.
Les observations de l'eau dans l'atmosphère de Jupiter et de Saturne, qui sont prévues
par e proposal, seront vues plus en détail, puisque j'ai la responsabilité des observations
de artographie de l'eau dans les stratosphères de es deux planètes.
Chapitre 1
Contexte
1.1 La détetion des omposés oxygénés dans les atmo-
sphères des planètes géantes
Dans le modèle standard de formation des planètes du Système solaire (Lissauer, 1993,
2005), les planètes géantes se forment au-delà de la ligne des glaes. Lorsque la température
diminue, 'est-à-dire lorsque la distane au Soleil augmente, la première moléule volatile
à ondenser qui est présente en abondane au moment de la formation du Système solaire,
'est l'eau. La limite au-delà de laquelle la température, dans le disque proto-planétaire,
est passée en-dessous de la température de ondensation de l'eau est appelée la ligne des
glaes. Les planétésimaux qui se sont formés au-delà de la ligne des glaes renfermaient
beauoup de glae d'eau. C'est la raison pour laquelle il a été supposé que les ÷urs des
planètes géantes sont des ÷urs majoritairement formés de rohe et de glae. Ces ÷urs
ont pu atteindre une taille susante pour que la gravité piège le gaz environnant (omposé
majoritairement de H
2
et de He) et onstitue les atmosphères de es planètes.
Les ouhes atmosphériques internes sont très haudes et elles sont le théâtre de mou-
vements de onvetion plus ou moins intenses. C'est e phénomène qui fait remonter les
omposés du ÷ur des planètes géantes vers la tropopause. Un omposé qui n'est pas à
l'équilibre thermohimique remonte par onvetion dans une atmosphère rédutrie et est
onverti pendant son asension en son espèe himique rédutrie assoiée. La fration
molaire du omposé qui arrive eetivement dans la tropopause est xée au niveau de
la ouhe atmosphérique où le temps de vie du omposé égale le temps aratéristique
de transport onvetif. C'est ette fration molaire qui est alors observable grâe à des
observations infrarouges ou millimétriques au niveau de la troposphère.
La détetion des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes était
don attendue. Le CO a été déteté par Beer (1975) sur Jupiter, par Noll et al. (1986)
sur Saturne, par Marten et al. (1993) sur Neptune et plus réemment par Enrenaz et al.
(2004b) sur Uranus. Comme la soure de haleur interne est plus faible sur Uranus que
sur les autres géantes, il se pourrait que la onvetion ne soit pas aussi intense sur ette
planète que sur les autres (Hunten, 1978; Wallae, 1980; Podolak et al., 1995). S'y ajoute
que le prol thermique d'Uranus présente un faible gradient de température entre la haute
troposphère et la stratosphère (voir partie II, gure 1.4). Ces raisons expliquent sans doute
pourquoi e omposé a été déteté si tardivement sur Uranus. Les rapports de mélange
détetés s'éhelonnent de 10
 9
(Jupiter) à 10
 6
(Neptune). La moléule H
2
O a été détetée
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par Larson et al. (1975) dans la troposphère de Jupiter ave un rapport de mélange de
10
 6
. L'observation de l'eau depuis le sol est rendu diile en raison de la présene d'une
grande quantité d'eau dans l'atmosphère terrestre. Comme ette moléule est un très bon
absorbant, son observation est peu aisée depuis la surfae de la Terre. Les observations
depuis l'espae, ave le satellite ISO notamment, ont permis de ontraindre les rapports
de mélange de l'eau et du CO
2
dans les troposphères des planètes géantes (Enrenaz et al.,
1999).
Mais la véritable surprise fut la détetion de H
2
O et CO
2
dans les stratophères des
planètes géantes (sauf CO
2
sur Uranus) et de Titan (Feuhtgruber et al., 1997; Couste-
nis et al., 1998; Feuhtgruber et al., 1999b) par le télesope spatial ISO. Le CO
2
a plus
réemment été déteté sur Uranus, dans l'infrarouge, ave le télesope spatial Spitzer
(Burgdorf et al., 2006). Les raies observées sont des raies en émission. Elles sont don for-
mées dans la stratosphère. Or, H
2
O et le CO
2
ondensent au niveau de la tropopause des
planètes géantes (sauf le CO
2
sur Jupiter et Saturne). Seule une très faible partie de l'eau
troposphérique peut don atteindre les niveaux stratosphériques. Bien que les rapports
de mélange déterminés par es détetions (10
 9
-10
 8
) soient inférieurs aux rapports de
mélange observés dans la troposphère de es planètes (10
 5
-10
 7
), ils restent nettement
supérieurs aux rapports de mélange qui sont xés au niveau de la tropopause par la loi
de pression de vapeur saturante de l'eau (10
 15
, par exemple, sur Jupiter, qui est la
planète la plus haude parmi les 4 géantes). Dans la mesure où l'on trouve es omposés
au-dessus du piège froid troposphérique (et ompte tenu de leurs abondanes observées),
on peut supposer qu'ils ont une origine externe.
Avant de revenir plus amplement sur la question de l'origine de es omposés et de sa
détermination, voyons plus en détail les liens qui existent entre es diérents omposés.
1.2 Généralités sur la himie des omposés oxygénés
1.2.1 Les prinipales moléules : H
2
O, CO et CO
2
L'hydrogène, le arbone et l'oxygène sont les éléments les plus abondants dans le
Système solaire (et dans l'Univers, plus généralement), ave l'hélium. Il est don tout
naturel de retrouver, dans les atmosphères planétaires, les moléules les plus simples qui
sont formées à partir de es trois éléments himiques. Ainsi, le méthane est la moléule la
plus abondante après H
2
et He dans les atmosphères des planètes géantes. Les moléules
CO, CO
2
et H
2
O sont, quant à elles, les moléules oxygénées les plus abondantes. C'est
H
2
O qui est la moléule oxygénée la plus abondante dans les atmosphères des géantes. Le
rapport de mélange, mesuré grâe aux observations ISO, est en eet supérieur au rapport
de mélange de CO de 2-4 ordres de grandeur sur Jupiter et Saturne (Enrenaz et al.,
1999). Le rapport de mélange de CO dans l'atmosphère de Neptune est très nettement
supérieur à e qui est mesuré dans les atmosphères de Jupiter, Saturne et Uranus. La
valeur de 10
 6
, déterminée par Marten et al. (1993) (onrmée par des mesures plus
réentes), indique eetivement que le ÷ur de Neptune devrait être enrihi en oxygène
d'un fateur égal à 440 par rapport à l'abondane solaire de l'oxygène, dans le as où
tout le CO proviendrait du ÷ur de la planète (Lodders and Fegley, 1994). Enn, le
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CO
2
a été déteté sur les 4 planètes géantes. Cette moléule est onstruite sur la base
de CO et d'un produit de la photolyse de H
2
O (voir plus loin). Cette moléule peut être
photolysée en CO+O (Moses et al., 2000). Les rapports de mélange de CO
2
, mesurés par
ISO (Feuhtgruber et al., 1997; Lellouh et al., 2002) et Spitzer (Burgdorf et al., 2006),
sont inférieurs aux rapports de mélange de CO et H
2
O.
1.2.2 Le shéma réationnel prinipal
Dans les onditions des atmosphères planétaires, les prinipales réations de photo-
himie et de himie qui lient H
2
O, CO et CO
2
sont données dans Lellouh et al. (2002).
La prise en ompte de es réations et de réations qui font intervenir des moléules ou
radiaux plus omplexes sont données dans Ollivier et al. (2000) et Moses et al. (2000).
On note ainsi que la réation prinipale qui onduit à la formation de H
2
O est
OH+H! H
2
O (1.1)
et ette moléule peut être photodissoiée selon la réation
H
2
O+ h ! OH +H (1.2)
Le CO, quant à lui, peut être généré par plusieurs haînes de réations, omme par exemple
O+ CH
3
! H
2
CO+H (1.3)
H
2
CO + h ! CO+H
2
! CO+ 2H
(1.4)
ou enore
O+ C
2
H
2
! CO+
3
CH
2
! HCCO +H
(1.5)
HCCO + h ! CO + CH (1.6)
Le CO
2
est formé par la réation suivante
CO+OH! CO
2
+H (1.7)
Le radial OH est issu de la photolyse de l'eau, mais il peut également être issu de la
réation
O(
1
D) + H
2
! OH+H (1.8)
Enn, on note que le CO
2
peut être photolysé
CO
2
+ h ! CO +O
! CO +O(
1
D)
(1.9)
Il apparaît don que le rapport de mélange de CO
2
est lié aux rapports de mélange
de CO et H
2
O. Le rapport de mélange de CO
2
dépend de la prodution de radiaux OH.
Les radiaux OH sont aussi reylés en H
2
O. On note une plus faible teneur en CO
2
qu'en
CO ou H
2
O dans les atmosphères des planètes géantes.
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Après ette introdution sur la détetion des omposés oxygénés dans les atmosphères
des planètes géantes et sur les grandes lignes de la photohimie qui lie es omposés, nous
allons nous intéresser à la question de leur origine. En eet, ils peuvent avoir une origine
interne, due à la onvetion dans les ouhes atmosphériques profondes, ou une origine
externe, dont il faudra déterminer la soure.
1.3 La question de l'origine des omposés oxygénés
Les observations réalisées soulèvent la question de l'origine des omposés oxygénés
dans les atmosphères des planètes géantes. En eet, l'observation de raies d'absorption
ou d'émission nous renseigne sur la présene ou non d'un omposé dans la troposphère ou
dans la stratosphère lorsque le prol thermique est onnu. C'est l'allure du prol vertial
du rapport de mélange qui peut nous indiquer quelle peut être l'origine d'un omposé.
Nous allons voir que la détermination de l'origine de H
2
O et de CO
2
peut être traitée
séparément de l'origine du CO.
1.3.1 L'origine externe de H
2
O et de CO
2
stratosphériques
La détetion de raies d'émission de H
2
O et de CO
2
, par le satellite ISO sur les planètes
géantes (sauf CO
2
sur Uranus), a apporté la preuve que es omposés sont présents dans
les stratosphères des planètes géantes et qu'il existe par onséquent un ux externe de
omposés oxygénés (Feuhtgruber et al., 1997, 1999b; Lellouh, 1999). En eet, la pré-
sene de es omposés au-dessus du piège froid troposphérique (mis à part le CO
2
qui ne
ondense pas sur Jupiter et Saturne), ave des rapports de mélange nettement supérieurs
à eux donnés par la loi de ondensation, implique l'apport de es omposés par le milieu
extérieur (Lellouh, 1999; Moses et al., 2000). Dans le as du CO
2
sur Jupiter et Saturne,
Lellouh et al. (1998) a estimé que seuls 10% de la totalité du CO
2
observé pourraient
être d'origine onvetive.
Plusieurs soures externes sont possibles. Premièrement, les omposés oxygénés peuvent
provenir de dépts permanents dans les hautes atmosphères via les poussières interplané-
taires (interplanetary dust partiles ou IDP, par la suite). Deuxièmement, l'environnement
diret des planètes géantes est omposé d'anneaux et d'une multitude de satellites. De
la matière s'éhappant (par volanysme ou ryovolanisme par exemple) de es orps
pourrait tomber dans les atmosphères des planètes, aux latitudes qui sont onnetées ma-
gnétiquement à et environnement loal. Par exemple, on pourrait penser que les anneaux,
formés de rohes et de glaes, pourraient être de bons andidats. Ou enore, les satellites
glaés ou éjetant de la matière oxygénée (Io, Europe, Enelade...) sont des soures en-
visageables. Et troisièmement enn, la hute de omètes dans les atmosphères est une
dernière soure potentielle, ar les omètes sont des agglomérats de rohes et de glaes
qui peuvent avoir un diamètre maximum de plusieurs kilomètres. La hute de tels orps
ontribuerait à déposer des quantités non négligeables de omposés oxygénés
1
.
1
On estime que la hute de la omète Shoemaker-Levy 9 dans l'atmosphère de Jupiter a apporté
quelques 10
14
-10
15
g de matière oxygénée à ette atmosphère
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1.3.2 Quelle origine pour le CO?
Tout e qui a été dit dans le as de H
2
O et de CO
2
vaut également pour le CO.
Seulement, omme e omposé ne ondense pas au niveau de la tropopause des planètes
géantes, il faut prendre en ompte la possibilité d'une soure interne d'intensité non né-
gligeable. En eet, dans les ouhes profondes qui sont à l'équilibre thermodynamique,
le CO est abondant (modèle de formation des géantes). La onvetion entraîne les molé-
ules de CO vers des altitudes supérieures, et e faisant, le CO est onverti en CH
4
par
une suite de réations d'oxydo-rédution. À un ertain niveau, l'équilibre entre les temps
de vie himique de CO et le temps aratéristique de transport onvetif est atteint. Ce
niveau détermine la valeur du rapport de mélange de CO qui reste ensuite onstant pour
des altitudes supérieures. Cependant, e niveau n'est pas onnu et il faut proéder à des
mesures dans la troposphère pour être en mesure de xer la valeur du rapport de mélange
et don du ux onvetif.
On peut faire une remarque onernant le fait que H
2
O peut être produit par la
réation entre OH et H. Si jamais il y a susamment de CO dans une atmosphère, il
est possible de former le radial OH à partir de H
2
et de la photolyse du CO. Ainsi,
il pourrait y avoir une formation susante de radiaux OH pour former H
2
O dans la
stratosphère, même si le CO était d'origine purement interne puisqu'il ne ondense pas
à la tropopause. Pour reproduire les quantités de H
2
O observées dans les stratosphères
des planètes géantes, e shéma néessiterait bien plus de CO que l'on a déteté : la
simulation du prol vertial d'eau dans la stratosphère de Jupiter ave des ux externes
de omposés oxygénés nuls donne eetivement le prol vertial d'eau de la gure 1.1. La
densité de olonne obtenue est n
H
2
O
=1.710
12
m
 2
, 'est-à-dire trois ordres de grandeur
en-dessous des valeurs observées (Bergin et al., 2000; Lellouh et al., 2002; Cavalié et al.,
2008b). Cette hypothèse onernant l'origine de l'eau n'est don pas réaliste.
1.3.3 Comment déterminer l'origine des omposés oxygénés ?
Plusieurs méthodes permettent de diérenier les diverses soures de omposés oxygé-
nés possibles dans l'atmosphère d'une planète géante.
Dans un premier temps, la mesure de la distribution spatiale des omposés oxygé-
nés, et plus partiulièrement la distribution en altitude et en latitude, est un moyen de
aratériser des apports loalisés. Lellouh et al. (2002) ont montré que l'eau, dans la stra-
tosphère de Jupiter, est onentrée à des niveaux où la pression est inférieure à 0.5 mbar
et que l'abondane de CO
2
est plus importante dans l'hémisphère Sud que dans l'hémi-
sphère Nord. Les auteurs ont don déduit de leurs observations et modélisations que es
espèes ont pour origine l'apport de matière via la hute de la omète Shoemaker-Levy
9 (SL9) sur la planète, en juillet 1994. Ce hapelet de omètes est, omme on sait, entré
dans l'atmosphère de Jupiter à une latitude de 44S, en apportant prinipalement des
omposés oxygénés et azotés. Prangé et al. (2006) ont observé Saturne dans le domaine
UV ave le télesope spatial Hubble. Leurs analyses ont montré qu'il y a des variations
des motifs spetraux observés à des latitudes magnétiquement onnetées aux anneaux.
Or, les variations observées à 33S peuvent avoir deux origines diérentes. La première
est que la distribution vertiale de C
2
H
2
est diérente à 33S des distributions vertiales
mesurées aux autres latitudes (les signatures spetrales de H
2
O et de C
2
H
2
se reouvrent
aux longueurs d'onde observées ompte tenu de la résolution spetrale). La seonde ori-
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Fig. 1.1: Prol vertial du rapport de mélange de l'eau dans la stratosphère de Jupiter obtenu en
xant les ux entrants de omposés oxygénés à 0. Le rapport de mélange sans apport externe est
insusant pour rendre ompte des observations du télesope ISO.
gine possible est la présene d'une soure d'eau loalisée à ette latitude. Qui plus est,
le spetre observé à 41S présente une baisse loale en abondane des hydroarbures
qui pourrait être due à une augmentation loale du ux externe d'eau. Ces deux résul-
tats, bien qu'inertains, tendent à montrer qu'il existe un ux d'eau en provenane des
anneaux de Saturne qui pénètre dans l'atmosphère de la planète aux latitudes qui sont
magnétiquement onnetées aux anneaux.
Une autre méthode onsiste à déterminer quelle est l'espèe himique, à savoir H
2
O
ou une espèe ave une liaison C-O (CO ou CO
2
), qui est majoritairement responsable de
l'apport de matière oxygénée dans la stratosphère de la planète onsidérée. Bézard et al.
(2002) et Lellouh et al. (2002, 2005) ont pu mesurer le rapport de mélange de CO dans les
stratosphères de Jupiter et Neptune, à partir d'observations infrarouges (bande à 5 m)
et millimétriques. Il ont montré que le rapport CO/H
2
O est supérieur à 30 et peut même
atteindre 200. Des rapports aussi élevés sont plus favorablement la signature d'impats de
omètes de grand diamètre, omme l'ont montré Lellouh (1996), Moses (1996) et Moses
et al. (2000). Ainsi, les soures d'oxygène dans les stratosphères de Jupiter et Neptune
seraient des impats ométaires, omme par exemple l'impat de SL9 sur Jupiter.
Ainsi, il existe plusieurs méthodes qui permettent de mettre en évidene la signature
d'une soure. Certaines de es méthodes ont été employées lors de e travail de thèse
pour tenter d'apporter des préisions quant à l'origine de CO sur Saturne et Uranus (voir
hapitre 2) et pour onrmer l'origine ométaire de l'eau dans la stratosphère de Jupiter
(voir hapitre 3).
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1.4 Conlusion
La détermination de l'origine des omposés oxygénés est un problème diile à ré-
soudre puisqu'elle néessite qu'on puisse observer es omposés ave une résolution spa-
tiale (vertiale et/ou latitudinale) susante pour appréhender les omposantes des apports
internes et/ou externes. Outre l'origine de es omposés, l'observation d'espèes oxygé-
nées peut nous onduire à des informations sur l'intérieur des planètes géantes (ativité
onvetive, par exemple).
104 Contexte
Chapitre 2
Le monoxyde de arbone
2.1 Les soures possibles
Au hapitre 1, nous avons vu que le CO pouvait avoir une origine interne, en raison
du ux onvetif provenant de l'intérieur des planètes qui est plus haud. Le rapport de
mélange de CO est xé au niveau où sa onversion en CH
4
est inhibée par son transport
dynamique vers les ouhes plus superielles de l'atmosphère. Le CO peut également
avoir une origine externe. Cette origine peut être de trois types : la hute permanente
d'IDP, la hute de matière qui vient des anneaux (suite aux ollisions entre les partiules
qui omposent les anneaux) et satellites (éjetions d'origine volanique, par exemple) et
la hute de grosses omètes.
Dans e hapitre, nous établirons un état des lieux sur la onnaissane de la distribu-
tion spatiale de CO dans les atmosphères des 4 planètes géantes. Puis, les observations
de Saturne et Uranus, qui ont été menées es deux dernières années, seront présentées
et analysées. Enn, des onlusions relatives à es observations seront énonées et des
perspetives seront avanées.
2.2 État des lieux
2.2.1 Jupiter et Neptune
Le CO a été déteté par Beer (1975) sur Jupiter dans l'infrarouge. La ontroverse
sur l'origine de CO dans l'atmosphère de ette planète est venue de deux publiations
datant de la même époque. En eet, Beer and Taylor (1978) ont alulé la température
rotationnelle de CO et en ont déduit que le CO devait se trouver au-dessus du niveau où
p 200 mbar alors que Larson et al. (1978), par un alul similaire (mais pour un spetre
diérent), ont montré que le CO provenait des ouhes internes de la planète. Cependant,
es aluls sont rendu inertains à ause de la omplexité du spetre de Jupiter dans la
bande à 5 m (Bézard et al., 2002). Des observations ultérieures de raies résolues spetra-
lement (résolution de 0.07 m
 1
) ont onrmé la présene de CO dans la troposphère de
Jupiter (Noll et al., 1988) ave une onentration de 1.610
 9
. Enn, le spetre de Jupiter
a été mesuré de nouveau, dans la bande à 5 m, par Bézard et al. (2002). La modélisation
des raies spetralement résolues (résolution de 0.045 m
 1
) a montré que la distribution
vertiale de CO présentait une omposante d'origine interne (110
 9
) et une omposante
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externe. La omposante externe provient de l'apport réent d'espèes oxygénées par SL9
(Lellouh et al., 1997), pour une valeur de q
CO
=710
 7
moyennés sur le disque, au-dessus
de 0.2 mbar.
La détetion de CO dans l'atmosphère de Neptune date de 1993 (Marten et al., 1993).
Les raies millimétriques (3-2) et (2-1) de CO ont été détetées en émission. Bien qu'une
telle détetion soit la signature de la présene de e omposé dans la stratosphère de la pla-
nète, le prol vertial supposé d'après les observations, était uniforme ave q
CO
=1.210
 6
.
Cette mesure a été onrmée par Rosenqvist et al. (1992) dans un premier temps. Par la
suite, les observations des raies de CO(1-0) (Guilloteau et al., 1993) et de CO(3-2) (Naylor
et al., 1994) en absorption, ont onrmé l'origine interne de CO sur Neptune. Une telle va-
leur de q
CO
impliquait que l'oxygène soit en sur-abondane d'un fateur 440 par rapport à
la valeur solaire dans les ouhes profondes de Neptune (Lodders and Fegley, 1994). Cette
sur-abondane pourrait être due à l'inhibition de la onversion de CO en CH
4
dans des
ouhes profondes de la troposphère. Marten et al. (2005) ont à nouveau observé Neptune
et en ont déduit des résultats similaires (q
CO
=110
 6
à 20% près) en observant les ÷urs
des raies (2-1), (3-2) et(4-3) de CO. Lellouh et al. (2005), suivi par Hesman et al. (2007),
ont observé à la fois les ÷urs en émission et les larges motifs d'absorption des raies de
CO(2-1) et (3-2) ; ils proposent que le CO a une origine mixte. La soure externe entraîne
une augmentation de q
CO
dans la stratosphère d'un fateur 2 par rapport à sa valeur
dans la troposphère. Le alul du ux externe de CO indique qu'il est de 10 à 500 fois
supérieur au ux externe d'eau, mesuré par Feuhtgruber et al. (1997). L'origine de la
soure externe de CO qui est invoquée est la hute d'une omète de taille subkilométrique
il y a 200 ans.
2.2.2 Saturne et Uranus
Il reste enore beauoup d'inertudes dans les as de Saturne et d'Uranus. Le CO a été
déteté sur les deux planètes (Noll et al., 1986; Enrenaz et al., 2004b). Malheureusement,
le rapport de mélange de CO dans la stratosphère de es deux planètes est enore très peu
ontraint et don le taux de dépt de CO par rapport à H
2
O ne peut être estimé, ni dans
un as ni dans l'autre, si bien qu'il est impossible, à l'heure atuelle, de ontraindre la
soure d'un éventuel apport externe. Dans le as de CO, il existe aussi potentiellement une
soure interne (voir paragraphe 1.3.2), qui a été observée sur Jupiter et Neptune (Bézard
et al., 2002; Lellouh et al., 2005). L'intensité de elle-i n'a pas pu être ontrainte elle
non plus. Sa mesure permettrait de déterminer le rapport O/H et l'ativité onvetive
dans les ouhes atmosphériques profondes des planètes géantes (Bézard et al., 2002).
Sur Saturne, la bande à 5 m de CO a été détetée par Noll et al. (1986), par Bézard
et al. (1989), puis par Noll and Larson (1991) et le CO a un rapport de mélange de l'ordre
de 110
 9
, s'il est uniformément réparti dans l'atmosphère de la planète. Cependant, Noll
and Larson (1991) n'ont pas été en mesure de séparer les valeurs du rapport de mélange
troposphérique et stratosphérique puisqu'ils ne disposaient pas d'une résolution vertiale
susante. C'est pourquoi les ontributions des ux internes et externes au rapport de
mélange de CO n'ont pu être évaluées. Par la suite, Rosenqvist et al. (1992) ne purent
que déduire une limite supérieure de 110
 7
de leurs observations millimétriques sur la
valeur de q
CO
.
Dans le as d'Uranus, 'est la uoresene de CO à 5 m qui a été détetée (Enre-
naz et al., 2004b). Les auteurs ont déduit de leurs observations un rapport de mélange
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115 GHz 230 GHz
1
re
nuit 320-430 K 250-420 K
2
nde
nuit 380-500 K 260-400 K
Tab. 2.1: Plages de valeurs de la température système lors des deux nuits d'observation d'Uranus,
en septembre 2006.
de 310
 8
, si le CO est onné dans la stratosphère de la planète, ave une inertitude
d'un fateur 2. Dans la troposphère, les auteurs ont déterminé une limite supérieure de
210
 8
, améliorant ainsi les préédentes limites supérieures déterminées par Marten et al.
(1993) et Enrenaz et al. (1996), respetivement de 310
 8
et 510
 7
. Et omme les
barres d'erreur des observations d'Enrenaz et al. (2004b) étaient onséquentes, les au-
teurs étaient dans l'impossibilité de faire la distintion entre la soure interne et la soure
externe. Pour Uranus, omme pour Saturne, le rapport entre les apports de CO et de H
2
O
n'a pas pu être mesuré et l'origine d'une éventuelle soure externe reste indéterminée.
Des observations de CO sur Saturne et Uranus ont été menées, dans le adre de
mon travail, dans les domaines millimétriques (IRAM) et submillimétriques (JCMT).
Ces observations, leur modélisation et les résultats de ette étude sont présentés dans le
paragraphe suivant. Les travaux relatifs aux observations faites ave l'antenne de 30m de
l'IRAM ont fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al., 2008a). Une seonde publiation
est en ours de préparation (Cavalié et al., 2009). Elle est foalisée sur les observations
menées au JCMT.
2.3 Les observations d'Uranus et leur analyse
2.3.1 Observations
Uranus a été observée ave l'antenne de 30m de l'IRAM entre les 16 et 18 septembre
2006. La taille apparente de la planète était de 3.7
00
et la latitude du point sub-terrestre
était de -5.25. La vitesse relative Terre-Uranus avait pour valeur 6.6 kms
 1
et Uranus
s'éloignait de la Terre.
Les deux réepteurs A et B de l'antenne de 30m ont été utilisés onjointement. Ces
réepteurs partagent deux bak-ends à des longueurs d'onde de 1 et 3 mm. Ils permettent
d'observer les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1 de CO, qui se trouvent à des fréquenes
de 115.271 et 230.538 GHz respetivement. La résolution spetrale de es bak-ends a été
xée à 1 MHz dans les deux as. La largeur de bande aessible dépend de la fréquene
observée : à 115 GHz, la largeur aessible est de 512 MHz, alors qu'à 230 GHz, la largeur
aessible est de 1024 MHz. Les observations ont été menées en mode SSB (Single Side
Band) et les fateurs de rejetion de la bande image étaient de 0.001 à 115 GHz et de 0.01
à 230 GHz. Les mesures OFF ont été enregistrées en utilisant le mode wobbler swithing,
ave une fréquene de basule entre le ON et le OFF de 0.5 Hz. Les températures systèmes
relevées lors des deux nuits d'observation au niveau des deux bak-ends sont répertoriées
dans la table 2.1. La profondeur optique atmosphérique à 115 GHz était de 0.15-0.20,
alors qu'elle était de 0.25-0.30 à 230 GHz.
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Bande n1 n2 n3 n4 n5
115 GHz 114.503 GHz 114.887 GHz 115.271 GHz - -
230 GHz 229.002 GHz 229.770 GHz 230.538 GHz 231.306 GHz 232.074 GHz
Tab. 2.2: Fréquenes entrales des tunings programmés lors des observations de septembre 2006.
À 115 GHz et à 230 GHz, les largeurs de bandes observées étaient de 512 MHz et 1024 MHz respe-
tivement. Tous les tunings ont été parourus de manière ylique, dans la boule d'observation, ave
des temps d'intégration de 30 min à 1 h par tuning. Seulement trois bandes ont pu être observées
à 115 GHz, à ause de la présene de la raie de O
2
terrestre (à 118.750 GHz), qui empêhe toute
observation au-delà de 115.5 GHz.
Les modèles laissent prévoir que les raies de CO sur les planètes géantes sont larges et
peuvent ouvrir plusieurs GHz dans les domaines millimétrique et submillimétrique (voir
le as de Neptune dans Lellouh et al. (2005) par exemple). Ces raies sont en eet des
raies d'absorption, qui se forment aux alentours de la tropopause, ave éventuellement un
÷ur plus étroit en émission. C'est la raison pour laquelle nous avons adopté la tehnique
présentée dans Lellouh et al. (2005) pour observer les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1
de CO. Cette tehnique onsiste à utiliser les deux réepteurs en parallèle sur des bandes
de fréquenes légèrement déalées l'une par rapport à l'autre, de manière à ouvrir la plus
large bande possible. Cette tehnique a également été utilisée ave suès par Hesman et al.
(2007) pour déterminer le prol vertial de CO sur Neptune. Lors de nos observations,
nous avons opté pour un reouvrement de 25% entre deux bandes ontiguës. Pour haque
tuning, des bandes de 896 MHz et 1792 MHz étaient ouvertes à 115 GHz et à 230 GHz
respetivement. Les diérents tuning sont détaillés dans la table 2.2. Ainsi, 3 et 5 bandes
ontiguës ont été observées à 115 GHz et à 230 GHz respetivement. Les diérentes bandes
ont été observées suessivement, ave des temps d'intégration allant de 30 min à 1 h,
et e de manière ylique. S'il a été impossible d'observer au-delà de 115.5 GHz provient
du fait que l'opaité atmosphérique devient trop importante à partir de ette fréquene.
En eet, la raie de O
2
terrestre fait quelques GHz de large et rend toute observation
impossible à sa proximité.
Les spetres obtenus lors des observations sont présentés sur la gure 2.1. Tout d'abord,
une ligne de base polynomiale (de degré 3 au maximum) a été retirée. Puis, les ripples,
qui sont par ailleurs lairement identiables sur la gure 2.1, ont été retirés par analyse de
Fourier, dans haque bande. Seuls les ripples ommuns à toutes les bandes ont été ltrés.
La fréquene ltrée sur la bande à 115 GHz est 0.0075 MHz
 1
. On retrouve également
ette fréquene sur la bande à 230 GHz, mais il faut également soustraire un ripple à
0.032 MHz
 1
. Ensuite, les diérentes bandes ont été onnetées entre elles. Comme le
montre la gure 2.1, les diérentes bandes ont des niveaux moyens de ontinu diérents.
La onnexion entre deux bandes ontiguës se fait alors en moyennant les valeurs de la
température d'antenne sur les 25%, qui sont en ommun entre les deux bandes, et en
mettant à l'éhelle la seonde bande par rapport à la première. En proédant de la sorte
ave toutes les bandes de fréquenes disponibles, on obtient un spetre dont le niveau de
ontinuum est xé par la première bande. Comme Mars n'était pas observable lors de
ette ampagne, auune alibration absolue n'a été entreprise. De e fait, les spetres sont
interprétés en termes de ontraste raie-sur-ontinu et les ontinua observés (en tempé-
rature d'antenne) ont été remis à l'éhelle du ontinuum du modèle (en température de
brillane). Enn, la résolution des spetres a été réduite à 16 MHz, de manière à réduire
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Saturne 
0
x
NH
3
0.069 0.67
PH
3
(1-0) 0.1011 0.67
PH
3
(2-1) 0.0997 0.67
CO(1-0) 0.0709 0.60
CO(2-1) 0.0679 0.60
Uranus 
0
x
NH
3
0.069 0.67
PH
3
(1-0) 0.1003 0.66
PH
3
(2-1) 0.0990 0.66
CO(1-0) 0.0696 0.60
CO(2-1) 0.0666 0.60
Tab. 2.3: Paramètres ollisionnels 
0
[m
 1
.atm
 1
℄ (à 300 K) et x employés lors des simulations
de spetres de Saturne et d'Uranus.
le bruit de fond. Le spetre sur lequel le niveau de bruit est le plus faible par rapport au
niveau de ontinuum est prinipalement le spetre à 115 GHz ; l'opaité atmosphérique y
est en eet moindre.
Le premier onstat que l'on peut dresser à la vue des résultats, 'est que le CO n'est
déteté ni à 115 GHz, ni à 230 GHz (voir gure 2.2). Nous avons don proédé à la
détermination de limites supérieures sur les rapports de mélange de CO, et ela aussi bien
dans le as d'une soure purement interne que dans le as d'une soure purement externe.
Avant de voir quels prols vertiaux ont été testés et quelles sont les valeurs des limites
supérieures qui ont été établies, nous allons nous onentrer sur la validité du modèle
de ontinuum qui a été obtenu par le programme numérique de résolution du transfert
radiatif.
2.3.2 Modèle de ontinuum
Nous avons utilisé le programme de résolution du transfert radiatif pour modéliser
l'émission d'Uranus aux fréquenes auxquelles les observations ont été menées. Le prol
thermique employé est elui de la gure 1.4 (voir partie II paragraphe 1.3). Les opaités
dues aux raies de NH
3
à 30 GHz et à 572 GHz et à la raie de CO ont été prises en ompte.
Le prol vertial de rapport de mélange de NH
3
utilisé pour les aluls est présenté
dans la partie suivante (voir gure 2.3). La valeur de q
NH
3
, qui est en-dessous du niveau
de ondensation, est en aord ave les mesures de Hofstadter and Muhleman (1989)
(q
NH
3
= 7:810
 7
).
Les paramètres spetrosopiques de NH
3
et de CO ont été extraits du atalogue du JPL
(Pikett et al., 1998). Les paramètres ollisionnels 
0
et x (voir partie II paragraphe 1.3.2,
pour les notations) pour NH
3
proviennent de Berge and Gulkis (1976) et Brown and
Peterson (1994) respetivement. Dans le as de CO, es paramètres sont tirés de Draegert
and Dudley (1968), Varanasi (1988), Beaky et al. (1996) et Weisstein and Serabyn (1996).
Ils ont été alulés pour un mélange H
2
-He équivalent au as d'Uranus (voir table 1.1,
partie II paragraphe 1.3.2) et les valeurs obtenues sont notées dans la table 2.3.
Le modèle de ontinuum que nous obtenons est en aord ave des mesures antérieures.
En eet, nous obtenons T
b
= 94:8 K à 200 GHz et la valeur de 97.4 K a été observée par
Enrenaz et al. (1996). À 230 GHz, le ontinuum modélisé a pour valeur T
b
= 91:5 K et
Orton et al. (1986) ont mesuré T
b
= (93:7 3:0) K.
Notre modèle de ontinuum a don été validé et il a été possible d'eetuer des déter-
minations de limites supérieures de q
CO
.
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Fig. 2.1: Spetre d'Uranus observé à 115 GHz et à 230 GHz.
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Fig. 2.2: Spetre d'Uranus à 115 GHz et à 230 GHz, après traitement des données et dégradation
de la résolution spetrale à 16 MHz, pour réduire le bruit de fond. La raie à 231.280 GHz est la raie
de l'ozone terrestre.
2.3.3 Prol vertiaux de CO testés
La détetion de CO par uoresene dans l'atmosphère d'Uranus par Enrenaz et al.
(2004b) a permis de déterminer le rapport de mélange de CO à un fateur 2 près. Les
auteurs ont favorisé un apport externe de CO. La première distribution de CO testée est
don une distribution vertiale ave le CO onné dans la stratosphère, soit au-dessus
de 100 mbar, ave un rapport de mélange de 310
 8
(niveau de la détetion). Les
auteurs ont également plaé une limite supérieure sur q
CO
, dans l'éventualité où le CO
proviendrait uniquement du ÷ur de la planète. La seonde distribution testée orrespond
à ette hypothèse. Le CO a un prol vertial onstant sur toute l'atmosphère et q
CO
est
xé à 210
 8
. Ces deux distributions sont représentées sur le graphe de la gure 2.3.
Les limites supérieures qui ont été déterminées à partir des observations réalisées
s'appuyent sur les types de distributions vertiales issues de la gure 2.3.
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Fig. 2.3: Prols vertiaux de CO utilisés pour les simulations de spetres d'Uranus (traits ontinus).
Le prol vertial de NH
3
est également traé sur le graphe (trait ontinu). Les prols notés E'04
proviennent de Enrenaz et al. (2004b). Ils traduisent le niveau de détetion de CO, dans l'hypothèse
d'une origine externe, et de la limite supérieure qui a été xée sur q
CO
, dans l'hypothèse d'une
origine interne. Les prols vertiaux, orrespondant aux limites supérieures déterminées à partir des
observations présentées dans e travail, sont traés en pointillés (origine interne) et en tirets (origine
externe).
2.3.4 Résultats
La température qui règne dans les atmosphères des planètes géantes fait que l'intensité
des raies de CO augmente ave la fréquene, jusqu'à 1000 GHz environ. C'est pourquoi
les raies J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 de CO sont les raies les plus faibles en-dessous de
1000 GHz. Cependant, la transmission atmosphérique est meilleure aux basses fréquenes.
Comme l'opaité à 115 GHz est plus faible qu'à 230 GHz, le meilleur ompromis entre
intensité et opaité est obtenu à 230 GHz parmi les observations dont nous disposions.
C'est la raison pour laquelle le spetre à ette fréquene permet de déterminer les limites
supérieures les plus basses.
Les limites supérieures qui ont été déterminées à partir de l'analyse du spetre à
230 GHz (voir gure 2.4) sont les suivantes :
 q
CO
<1.810
 8
, dans le as d'une origine purement interne
 q
CO
<2.710
 8
, dans le as d'une origine purement externe (CO onné au-dessus
de 100 mbar)
La valeur q
CO
<1.810
 8
est en aord ave la limite supérieure obtenue par Enrenaz
et al. (2004b) dans le as d'une origine interne de CO. La valeur q
CO
<2.710
 8
est en
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Fig. 2.4: Spetre d'Uranus observé autour de la fréquene de la transition J = 2 ! 1 de CO. La
bande spetrale s'étend sur 4 GHz et la résolution est de 16 MHz. Le CO n'a pas été déteté. La
ourbe en tirets ourts représente le spetre synthétique d'Uranus ave un prol vertial de CO qui
orrespond à la limite supérieure établie par Enrenaz et al. (2004b) (q
CO
=210
 8
, onstant ave
l'altitude). Le modèle qui orrespond à la détetion d'Enrenaz et al. (2004b) (soure externe seule,
q
CO
=310
 8
, CO onné dans la stratosphère) donne la ourbe en pointillés. Enn, les spetres
synthétiques, qui orrespondent aux limites supérieures à 3 déterminées par nos observations, sont
traés en tirets longs (soure interne seule, q
CO
=1.810
 8
, onstant ave l'altitude) et en trait plein
(soure externe seule, q
CO
=2.710
 8
, CO onné dans la stratosphère).
aord ave la limite supérieure établie par Marten et al. (1993) dans le as d'une origine
externe de CO. Cependant, ette dernière valeur semble, de prime abord, inohérente vis-
à-vis du niveau de détetion de la uoresene de CO d'Enrenaz et al. (2004b), où le CO
est onné dans la stratosphère.
2.3.5 Disussion
La faiblesse de la soure de haleur interne d'Uranus pourrait être à l'origine d'une
onvetion limitée dans les ouhes internes de la planète (Hunten, 1978; Wallae, 1980;
Podolak et al., 1995). De e fait, la remontée d'espèes himiques hors-équilibre thermo-
dynamique, omme le CO, pourrait être inhibée. Le fait de mesurer une abondane faible
de CO dans la troposphère d'Uranus pourrait trouver ainsi en partie son expliation. De
plus, le prol thermique d'Uranus est quasi-isotherme entre 1 mbar et 1 bar (voir partie II,
gure 1.4). La détetion de omposés minoritaires à es niveaux atmosphériques est don
rendu plus diile. Les premières tentatives de détetion de CO dans le domaine milli-
métrique ont permis d'établir des limites supérieures : q
CO
<410
 8
, d'après Rosenqvist
et al. (1992), et q
CO
<310
 8
, d'après Marten et al. (1993). En observant Uranus dans
le domaine submillimétrique ave l'antenne du CSO et un spetromètre à transformée de
Fourier, Enrenaz et al. (1996) n'ont pu améliorer ette dernière limite (q
CO
<510
 7
).
Enrenaz et al. (2004b) ont déteté la uoresene de CO. Leur analyse suggère que le
CO est plutt onné dans la stratosphère, ave un rapport de mélange de 310
 8
. Tou-
tefois, les auteurs ont établi, de manière onservatrie, une limite supérieure de 210
 8
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Date 
p
Æ
SEP
17 sep 2006 16.6
00
-14.3
14 jan 2008 18.5
00
-7.0
Tab. 2.4: Taille apparente de Saturne et latitude du point sub-terrestre sur la planète, lors des
observations de septembre 2006 et janvier 2008.
pour un prol onstant. Pourtant, nos observations n'ont pas permis de déteter la raie
de CO(2-1). Nous avons don déterminé des limites supérieures pour les deux modèles
simples d'apport de CO (interne pur et externe pur). Dans le as d'une origine interne,
nous obtenons q
CO
<1.810
 8
et ette valeur est en aord ave la limite supérieure d'En-
renaz et al. (2004b). En revanhe, la limite supérieure que nous avons déterminée dans
le as d'une origine externe (q
CO
<2.710
 8
) semble être en ontradition ave le niveau
de détetion d'Enrenaz et al. (2004b), puisque es valeurs sont omparables. Le pro-
blème est que leur modèle de uoresene ne prenait pas en ompte la diusion par les
nuages atmosphériques, et don les auteurs en arrivent à penser que leur valeur pouvait
être surestimée d'un fateur au moins égal à 2. Une expliation possible, permettant de
réonilier ette détetion ave la limite supérieure que nous avons déterminée, serait, à
notre sens, que la diusion par les nuages atmosphériques n'est pas négligeable à 4.7 m
et que la valeur de q
CO
déterminée, dans l'hypothèse où le CO a une origine externe, a
été légèrement surestimée. D'après nos observations, il n'y a pas de preuve en faveur ou
en défaveur d'une origine externe pour le CO.
Le CO est une moléule qui pourrait être responsable de la prodution de CO
2
sur
Uranus. Cependant, nos observations, ainsi que les limites supérieures que nous en avons
déduites, ne permettent pas de remettre ette hypothèse en ause, puisque le CO
2
a été dé-
teté ave un rapport de mélange très inférieur à elui de CO (q
CO
2
= (4:0 0:5)10
 11
).
Le développement d'un modèle omplet de la photohimie d'Uranus, qui prendrait les
inertitudes du shéma himique en ompte (Dobrijevi et al., 2003; Hébrard et al., 2006;
Hébrard et al., 2007), est en ours. Il permettrait de tester les diérentes hypothèses
onernant l'apport d'espèes oxygénées, telles H
2
O, CO et CO
2
, dans l'atmosphère d'Ura-
nus. Aussi, en omprenant mieux la himie de es omposés dans l'atmosphère d'Uranus,
pourra-t-on tenter de reproduire les abondanes observées.
2.4 Les observations de Saturne et leur analyse
Saturne a été observée aux fréquenes de CO à deux reprises dans le adre de ma
reherhe. Les premières observations ont eu lieu entre les 16 et 18 septembre 2006, à
l'aide de l'antenne de 30m de l'IRAM. Les observations les plus réentes ont eu lieu à
Hawaï, entre les 13 et 15 janvier 2008, ave l'antenne de 15m du JCMT. Les valeurs
de la taille apparente de la planète 
p
et de la latitude du point sub-terrestre Æ
SEP
sont
présentées dans la table 2.4. La vitesse relative Terre-Saturne était de 16.3 kms
 1
lors
des observations à l'IRAM et de 20.4 kms
 1
lors des observations au JCMT. La planète
s'approhait de la Terre dans les deux as.
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Bande n1 n2 n3 n4 n5
345 GHz 343.545 GHz 344.045 GHz 344.545 GHz 345.045 GHz 345.545 GHz
Bande n6 n7 n8 n9 n10
345 GHz 346.045 GHz 346.545 GHz 347.045 GHz 347.545 GHz 348.045 GHz
Tab. 2.5: Fréquenes entrales des tunings programmés lors des observations de janvier 2008. La
largeur de bande était de 1 GHz. Tous les tunings ont été parourus de manière ylique, dans la
boule d'observation, ave des temps d'intégration de 30 min par tuning.
2.4.1 Observations ave l'antenne de 30m de l'IRAM
Les observations de Saturne ont été menées à la suite des observations d'Uranus. La
seule diérene entre les deux séries d'observations réside dans le fait que le télesope ne
pointait pas le point sub-terrestre. C'est que les anneaux de Saturne masquaient environ
10% du disque dans l'hémisphère nord, si bien que le point visé se trouvait entre les
anneaux et le limbe sud. Le déentrage était de 0.6
00
en asension droite et de -5.0
00
en
délinaison.
La gure 2.5 représente les spetres bruts obtenus à 115 GHz et à 230 GHz. Les fré-
quenes des ripples observés étaient similaires à elles observées sur les spetres d'Uranus.
Elles ont été ltrées par la même proédure que préédemment. Les spetres à 115 GHz
et à 230 GHz, une fois les diérentes bandes reonnetées, sont présentés sur la gure 2.6.
Là enore, auune raie n'est détetée et des limites supérieures ont pu être établies (voir
paragraphe 2.4.6).
2.4.2 Observations ave l'antenne de 15m du JCMT
Après avoir éhoué dans la détetion des transitions J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1, nous
avons tenté de déteter une transition à plus haute fréquene : la transition J = 3! 2 à
345 GHz. Le JCMT est sans doute l'un des meilleurs instruments qui permette de tenter
e type de détetion. Des observations ont don été eetuées les nuits des 13 et 14 janvier
2008. La taille apparente de la planète et la latitude du point sub-terrestre sont indiquées
dans la table 2.4. La vitesse relative Terre-Saturne était alors de 20.1 kms
 1
alors que
la planète se rapprohait de la Terre. La planète Mars étant visible en début de nuit,
des observations à la même fréquene ont permis de alibrer le spetre de Saturne en
température de brillane (voir paragraphe 2.4.4).
Les observations se sont déroulées de manière sensiblement équivalente aux observa-
tions faites ave le télesope de l'IRAM. En eet, les deux bandes disponibles, de 1 GHz
haune, ont été utilisées en parallèle. Cependant, quelques diérenes sont notables :
 10 bandes de fréquenes ont été observées. La bande totale ouverte va de 343 GHz
à 348.5 GHz. Les diérentes fréquenes de tuning sont présentées dans la table 2.5.
 Le reouvrement entre deux bandes ontiguës a été xé à 50%, de manière à e que
le temps total d'intégration soit le même sur haque partie du spetre.
 Le réseau de réepteurs HARP (44 réepteurs) a été utilisé.
Les températures systèmes (T
sys
) et l'opaité atmosphérique à 225 GHz (
225
) sont onsi-
gnées dans la table 2.6.
La taille du lobe d'antenne du JCMT est de 14.6
00
. Or, les pixels du réseau HARP
sont séparés de 30
00
. C'est pour ette raison que l'utilisation du réepteur HARP a été
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Fig. 2.5: Spetre de Saturne observé à 115 GHz et à 230 GHz.
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Fig. 2.6: Spetre de Saturne à 115 GHz et à 230 GHz après traitement des données et dégradation
de la résolution spetrale à 16 MHz pour réduire le bruit de fond. La raie à 231.280 GHz est la raie
de l'ozone terrestre.
Nuit n1 Nuit n2
T
sys
-réepteur H10 320-450 K 260-340 K
T
sys
-réepteur H08 390-440 K 310-340 K

225
0.08 0.06
Tab. 2.6: Plages de valeurs de T
sys
et de 
225
lors des deux nuits d'observation au JCMT.
optimisée de manière à utiliser deux pixels pour les basules ON /OFF. Ainsi, le réepteur
H10 a été utilisé pour la position ON et le réepteur H08 a été utilisé pour la position
OFF, et inversement (voir gure 2.7). De e fait, le temps d'intégration est doublé, ar
les ontributions de haque pixel pourront être sommées par la suite. La méthode d'ob-
servation utilisée est le position swithing entre les réepteurs H08 et H10. L'éart entre
les positions ON et OFF est don de 60
00
.
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Fig. 2.7: Séquenes de basulement entre les réepteurs H08 et H10 pour eetuer les mesures
ON et OFF en position swithing.
Fig. 2.8: Spetre de Saturne, observé à 345 GHz, ave le réepteur H10. La raie qui gure à
343.2 GHz est le doublé de l'ozone (O
3
) terrestre.
Les observations brutes du réepteur H10 sont présentées à la gure 2.8. Il existe deux
types de ripples sur les spetres observés. Il y a tout d'abord un ripple à basse fréquene
qui ause l'ondulation dont l'amplitude est la plus importante. Il est soustrait ave une
ligne de base polynomiale. Il y a également des ripples à plus haute fréquene qui sont
ltrés par analyse de Fourier (à 0.01 MHz
 1
, voire à 0.005 MHz
 1
et 0.02 MHz
 1
). Les
observations ave le réepteur H08 en revanhe n'ont pu être utilisées en raison de leur
moindre qualité, ar les ripples de haute fréquene étaient plus importants et irréguliers
sur les spetres de e pixel. Les diérentes bandes ont nalement été reonnetées en
remettant à l'éhelle leurs parties ommunes (50% pour deux bandes ontiguës) et la
résolution a été dégradée à 16 MHz pour diminuer le bruit.
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Fig. 2.9: Prols vertiaux de CO utilisés pour les simulations de spetres de Saturne. Les prols
vertiaux de NH
3
et de PH
3
sont également traés sur le graphe (traits ontinus). Les prols notés
N&L'91 proviennent de Noll and Larson (1991). Ils traduisent le niveau de détetion de CO, dans
l'hypothèse d'une origine externe et dans l'hypothèse d'une origine interne. Sont également présentés
les prols vertiaux qui orrespondent aux limites supérieures déterminées à partir des observations
IRAM et le prol vertial qui donne le meilleur ajustement du spetre observé ave le JCMT. Il
reète une éventuelle origine externe de CO dans l'atmosphère de Saturne
2.4.3 Modèle de ontinuum
Comme dans le as de la modélisation du spetre d'Uranus, nous avons herhé à
valider notre modèle de simulation. À partir du moment où seule l'émission du disque
planétaire est onsidérée, le modèle peut être omparé à des observations antérieures.
Le prol thermique qui a été utilisé est elui de la gure 1.3, du paragraphe 1.3 de
la partie II. L'absorption due à NH
3
et PH
3
a été prise en ompte. Les distributions
vertiales de es deux omposés sont issues des travaux de Davis et al. (1996) et Flether
et al. (2007) respetivement (voir gure 2.9). Les paramètres spetrosopiques des raies
prises en ompte et alulées dans le as de Saturne sont répertoriés dans la table 2.3.
Les mêmes raies de NH
3
que préédemment ont été intégrées dans le alul de l'opaité,
et les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1 du PH
3
ont été ajoutées.
Le ontinuum de notre modèle, en éhelle de températures de brillane, est de 141.6 K
à 115 GHz et 140.0 K à 230 GHz. Ces valeurs sont en aord ave les mesures de Klein
et al. (1978), qui ont obtenu 14015 K à 115 GHz et 13511 K à 230 GHz. Ce bon
aord est onrmé par la omparaison ave les observations d'Ulih (1981). Cet auteur a
mesuré une température de brillane de 1507 K à 86 GHz et de 16412 K à 142 GHz.
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Les observations ont eu lieu alors que l'inlinaison des anneaux était très importante, e
qui a augmenté la valeur de la température mesurée. Ave notre modèle, nous obtenons
141.2 K à 86 GHz et 141.6 K à 142 GHz. À plus haute fréquene, le ontinuum atteint
une valeur de 137.7 K à 310 GHz, en aord ave des observations d'Hildebrand et al.
(1985).
Saturne a un système d'anneaux développé qui peut ouvrir une grande partie du
disque de la planète, lorsque son inlinaison est maximale. Ils sont une soure d'absorp-
tion du ux du disque et ont un spetre d'émission qui leur est propre. Lors des ob-
servations de septembre 2006 et janvier 2008, l'inlinaison des anneaux était de -14.3et
-7.0respetivement. Dans le as des observations de 2006, les anneaux ouvraient environ
10% de l'hémisphère nord de la planète et ontribuaient au ux total émis. C'est la raison
pour laquelle le télesope a été pointé entre les anneaux et le limbe sud de la planète lors
des observations de 2006, pour nous permettre de nous aranhir au maximum de l'eet
des anneaux. D'après Melnik et al. (1983) et de Pater and Dikel (1991), la température
de brillane des anneaux (20-30 K) est très inférieure à la température du disque à 1 et
3 mm (140 K). Don, en première approximation, leur ontribution à l'émission totale
peut être négligée. L'eet des anneaux a don été négligé, dans le as des observations de
2006, et les données ont été analysées en termes de rapport raie-sur-ontinu. En revanhe,
ils ont été pris en ompte dans le as des observations de 2008, ar nous avons proédé à
une alibration absolue de la température de brillane de Saturne.
2.4.4 Calibration absolue des observations au JCMT
Prinipe
Il est possible d'obtenir une mesure de la température de brillane de Saturne, si un
autre objet éleste est observé en même temps et si le ux émis par et objet est onnu.
En eet, la température de brillane T
b
est liée à la température d'antenne par la relation
T
b
= T

a
F
eff
B
eff
F
d
(2.1)
où F
eff
etB
eff
sont respetivement la forward eieny et la beam eieny de l'antenne.
La grandeur F
d
orrespond au fateur de dilution de la soure dans le lobe de l'antenne
et
F
d
=

1  2
 


p

l

2

 1
(2.2)
où 
p
et 
l
sont la taille apparente de la planète observée et la taille du lobe primaire
de l'antenne respetivement. En janvier 2008, Mars a été observée en même temps que
Saturne. On a don les valeurs de la température d'antenne des ontinua à 345 GHz pour
les deux planètes. De plus, l'équation 2.1 peut être érite pour haune des planètes et les
relations résultantes peuvent être ombinées entre elles
(T
b
)
Sat
(T
b
)
Mars
=
(T

a
)
Sat
(T

a
)
Mars
(F
d
)
Sat
(F
d
)
Mars
(2.3)
En onlusion, la onnaissane de (T
b
)
Mars
nous permet de remonter à la valeur de (T
b
)
Sat
.
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Détermination de (T
b
)
Mars
D'après Ulih (1981), la température de brillane de Mars à  = 3:3 mm peut être
obtenue par la relation suivante :
(T
b
)
Mars
(r) = (T
b
)
Mars
(r
0
)
r
r
0
r
(2.4)
où r est la distane hélioentrique de Mars au moment des observations et r
0
une distane
hélioentrique de référene, qui vaut 1.524 U.A. En outre, Ulih (1981) donne
(T
b
)
Mars
(r
0
) = 206:8 5:8 K (2.5)
Au 14 janvier 2008, la distane hélioentrique de Mars était r = 1:599 U.A. (soure :
Institut de Méanique Céleste et de Calul des Éphémérides). La température de brillane
de la planète valait don (T
b
)
Mars
( = 3:3 mm) = (202 6) K.
La température de brillane de Mars dans l'infrarouge lointain a été tabulée par Wright
(1976). Ainsi, (T
b
)
Mars
est onnue à  = 350 m sur plusieurs années. En prenant la valeur
moyenne des deux valeurs qui orrespondent à la période du 14 janvier 2008, on obtient
la valeur (T
b
)
Mars
( = 350 m)= (210 7) K.
Enn, d'après Grin et al. (1986), le spetre de Mars est très similaire à un spetre de
orps gris entre 350 m et 3.3 mm. C'est pourquoi il est possible d'obtenir la température
de brillane de Mars entre es deux longueurs d'onde par une interpolation logarithmique.
Ainsi, on obtient à 345 GHz (soit à 0.87 mm)
(T
b
)
Mars
( = 0:87 mm) = (206 7) K (2.6)
La valeur de (T
b
)
Mars
peut également être alulée en utilisant le programme développé
par Lellouh et Amri (disponible à l'adresse Internet suivante : http ://www.lesia.obspm.fr/lellouh/mars).
Ce modèle utilise les températures de surfae et de sub-surfae générées par la Mars Cli-
mate Database (Lewis et al., 1999; Forget et al., 2006) et les éphémérides de l'Institut
de Méanique Céleste et de Calul des Éphémérides (http ://www.ime.fr) pour aluler
l'émission thermique de Mars. Ce modèle donne (T
b
)
Mars
= 213:2 K.
Détermination de (T
b
)
Sat
À partir de la formule 2.3, il est désormais faile de déterminer la température de
brillane de Saturne observée à 345 GHz. Sahant que (T

a
)
Sat
=54 K, (T

a
)
Mars
=63 K,
(
p
)
Sat
=18.5
00
et (
p
)
Mars
=14.2
00
, on obtient nalement
(T
b
)
Sat
( = 0:87 mm) = (127 26) K (2.7)
dans le as où (T
b
)
Mars
= (206 7) K (interpolation des valeurs observées) et
(T
b
)
Sat
( = 0:87 mm) = (131 23) K (2.8)
dans le as où (T
b
)
Mars
= 213:2 K (modèle Lellouh et Amri). Les inertitudes ont été
alulées en prenant en ompte une inertitude de 5 K pour (T

a
)
Sat
et (T

a
)
Mars
.
La mesure de la température de brillane de Saturne à 345 GHz ave une inlinaison
des anneaux de 7, onstitue une nouvelle mesure absolue sur le spetre de la planète.
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Modélisation de (T
b
)
Sat
La valeur obtenue par l'observation a été modélisée en tenant ompte de l'absorption
et de l'émission des anneaux de la planète. Le disque planétaire émet une densité de ux
(F )
p
=2940 Jy, e qui orrespond à T
b
= 135 K. En suivant le formalisme de Melnik et al.
(1983) et les résultats de de Pater and Dikel (1991) et de Dunn et al. (2005), on peut
estimer que la profondeur optique des anneaux 
a
est de 0.80.4 et que leur température
de brillane est de 4015 K à 345 GHz. Le ux F
a
alors obtenu est faible, e qui onrme
que l'apport des anneaux peut être négligé, au premier ordre, pour des inlinaisons faibles,
omme ela a été fait dans le as des observations de 2006. La densité de ux totale F
émise par la planète et les anneaux s'érit
F = F
d

1 


a


d

1  e
 

a
sin

+ F
a

1  e
 

a
sin


(2.9)
où 

a
est l'angle solide sous lequel la portion des anneaux qui masquant le disque est vue,
tandis que 

p
est l'angle solide sous lequel le disque planétaire est vu et  est l'inlinaison
des anneaux (7lors de es observations). La température de brillane de 123 K. En tenant
ompte des inertitudes onernant 
a
et F
a
, on obtient une inertitude de 4 K sur la
température de brillane modélisée.
La température de brillane alulée est prohe de la valeur obtenue par l'observation à
l'équation (2.7). Par ontre, elle est plus éloignée de la seonde valeur tirée de l'observation
et du modèle de Lellouh et Amri (voir éq. 2.8), tout en restant dans la barre d'erreur de
elle-i. Or, l'émission thermique de Mars est ertainement mieux modélisée par le modèle
de Lellouh et Amri qu'ave l'interpolation de valeurs observées. La diérene de 131-
123=8 K observée vient probablement de notre mauvaise onnaissane de la profondeur
optique et de la température de brillane des anneaux à 345 GHz. C'est pour remédier à
e problème que des observations de Saturne et de ses anneaux sont néessaires dans le
domaine submillimétrique. Elles pourraient être eetuées par interférométrie.
2.4.5 Prols vertiaux de CO testés
Comme dans le as d'Uranus, es observations ont été modélisées an de détermi-
ner l'abondane de CO dans l'atmosphère de Saturne. Ce sont tout d'abord les prols
vertiaux déterminés par Noll and Larson (1991) qui ont été testés. Il faut dire que les
auteurs n'ont pu départager la omposante interne de la omposante externe sur le prol
vertial de CO. Leurs observations infrarouges pouvaient tout aussi bien être modélisées
par un prol uniforme (origine interne pure), ave q
CO
=110
 9
, que par un prol verti-
al où la majorité du CO est onnée au-dessus de la tropopause (origine externe), ave
q
CO
=2.510
 8
si p < 100 mbar et q
CO
=110
 10
si p > 100 mbar. Parmi les 18 raies
observées, une seule permettait de favoriser une origine interne pour le CO. Ces prols
vertiaux sont présentés sur la gure 2.9.
2.4.6 Résultats
Les observations faites ave le télesope de l'IRAM n'ont pas permis de déteter le
CO sur Saturne. Des limites supérieures ont été déterminées, pour les deux hypothèses
d'apport de CO, à partir du spetre à 230 GHz. Le spetre résultant est présenté sur
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Fig. 2.10: Spetre de Saturne observé autour de la fréquene de la transition J = 2 ! 1 de CO.
La bande spetrale s'étend sur 4 GHz et la résolution est de 16 MHz. Le CO n'a pas été déteté. La
ourbe en tirets ourts représente le spetre synthétique de Saturne ave un prol vertial de CO qui
orrespond au niveau de détetion établi par Noll and Larson (1991) (q
CO
=110
 9
uniforme). Le
modèle d'apport externe qui orrespond à la détetion de Noll and Larson (1991) (q
CO
=2.510
 8
,
au-dessus de 100 mbar et 110
 10
en-dessous) donne la ourbe en pointillés. Enn, les spetres
synthétiques qui orrespondent aux limites supérieures à 3 déterminées par nos observations sont
traés en tirets longs (soure interne, q
CO
=3.910
 8
uniforme) et en traits pleins (soure externe,
q
CO
=6.310
 8
, au-dessus de 100 mbar et 110
 10
en-dessous).
la gure 2.10. Si l'on envisage une soure externe, la limite supérieure est xée par le
bruit de fond mesuré sur le spetre à q
CO
=6.310
 8
au-dessus de 100 mbar et 110
 10
en-dessous. À supposer qu'il s'agit d'une soure interne, la limite supérieure est xée à
q
CO
=3.910
 8
. C'est une amélioration d'un fateur 3 de la préédente limite supérieure
qui avait été établie par Rosenqvist et al. (1992). Mais, ette dernière limite est enore
très au-dessus du niveau de détetion de Noll and Larson (1991). La limite xée par le
modèle d'apport externe est plus prohe de la valeur de Noll and Larson (1991), en restant
néanmoins au-dessus.
D'après les modèles, le ontraste des raies de CO augmente ave la fréquene jusqu'à
1000 GHz, e qui explique pourquoi Saturne a été observée à plus haute fréquene. Les
observations eetuées au JCMT à 345 GHz ont permis de déteter la raie de CO(3-2).
L'inertitude sur le ontraste de la raie, due à la proédure de traitement des données, est
de l'ordre d'un fateur 2. La modélisation de ette raie onrme le niveau de détetion de
Noll and Larson (1991) : elle reproduit en eet approximativement le ontraste en prenant
un prol uniforme ave q
CO
=110
 9
. Le ontraste de la raie est mieux ajusté en xant la
valeur de q
CO
à 1.610
 9
(Bézard et al., 1989). Mais il y a un inonvénient, les spetres
synthétiques ne reproduisent pas dèlement les ailes de la raie observée et si on modélise la
transition ave le modèle d'apport externe de Noll and Larson (1991), le ontraste obtenu
est bien trop important (1 K). C'est pourquoi il a fallu modier légèrement e modèle.
Le niveau de pression au-dessus duquel q
CO
est xé à 2.510
 8
a été ajusté de manière
à obtenir une meilleure modélisation de la raie. Le niveau qui permet de minimiser un
test lassique de 
2
est 15 mbar. En onnant le CO en-dessous de 10 mbar, il n'est
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Fig. 2.11: Spetre de Saturne à 345 GHz. La bande spetrale s'étend sur 5.5 GHz et la résolution
est de 16 MHz. La transition J = 3 ! 2 de CO a été détetée. Le modèle d'apport interne ave le
niveau de détetion de Noll and Larson (1991) (q
CO
=110
 9
uniforme) donne la ourbe en tirets.
Le spetre synthétique en trait plein est obtenu en xant q
CO
à 110
 10
en-dessous de 15 mbar et
2.510
 8
au-dessus.
plus possible de reproduire la raie observée, pour la simple raison qu'un ÷ur en émission
apparaît empêhant ainsi l'obtention du bon ontraste. Si, en revanhe, on augmente le
niveau limite au-delà de 15 mbar (altitude inférieure), il faut diminuer q
CO
. Malgré ela,
la raie n'est pas aussi bien ajustée par le modèle : 'est que la raie synthétique s'élargit
ar des pressions supérieures sont sondées.
Ce dernier résultat donne à roire que la soure prinipale de CO dans l'atmosphère
de Saturne pourrait être externe. En eet, un prol vertial de CO du type du modèle C
de Moses et al. (2000) (voir leur gure 10) pourrait onvenir pour reproduire le spetre
observé. Ce prol indique un rapport de mélange de 110
 9
à 200 mbar, 110
 8
à 20 mbar
et 210
 8
à 4 mbar. Le maximum de q
CO
est atteint à 210
 4
mbar. À e niveau q
CO
est
très supérieur au niveau mesuré, mais la raie détetée ne permet pas de sonder des niveaux
aussi hauts. D'après nos observations, les modèles A et B de Moses et al. (2000) ont peu
de hanes de se traduire par des spetres synthétiques satisfaisants. La modélisation du
spetre observé par des prols vertiaux issus de modèles photohimiques est une étape
indispensable avant de pouvoir avaner une quelonque onlusion sur l'origine de CO
dans l'atmosphère de Saturne. Ce travail est atuellement en ours. Il devrait également
permettre de donner une première estimation du rapport des taux de dépt de CO et de
H
2
O et de ontraindre ainsi une éventuelle soure externe.
Il faut noter, ependant, que la soustration des ripples sur les bandes individuelles,
avant la reonnexion de elles-i, donne lieu à des eets de bords qui déforment plus ou
moins les bords de haque bande. Les ailes de la raie ne sont don pas omplètement ables
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à 100-200 MHz au-delà du entre de la raie. Il est, partant, évident que e résultat doit
être onrmé par de nouvelles observations.
2.4.7 Disussion
L'observation de CO dans les atmosphères des planètes géantes est d'une importane
ruiale si l'on veut déterminer l'origine des omposés oxygénés. La mesure du taux de
dépt de CO par rapport à H
2
O dans une atmosphère permet de ontraindre une éventuelle
soure externe.
Le CO a été observé pour la première fois en 1985-1986 dans l'atmosphère de Sa-
turne dans l'infrarouge (Noll et al., 1986). À partir du spetre de Saturne entre 1990 et
2230 m
 1
, Noll and Larson (1991) ont déteté 13 raies de la bande vibrationnelle (1-0)
de CO mais n'ont pas été en mesure d'établir s'il s'agit d'une soure interne et une soure
externe, même si une des raies détetées permettait de favoriser une soure interne. En
eet, la raie P14 sonde la troposphère. Cependant, Moses et al. (2000) ont objeté que
ette raie était ontaminée par une raie de PH
3
, argument qui rend toute analyse de ette
raie déliate.
En appliquant leur modèle photohimique, Moses et al. (2000) ne sont pas parvenus,
eux non plus, à diérenier l'eet d'une soure interne de l'eet d'une soure externe. Les
résultats de leur modélisation ont montré que les présenes onjointes d'une soure interne
et d'une soure externe représentaient le sénario le plus simple apable de reproduire le
spetre observé par Noll and Larson (1991) et les observations de H
2
O et CO
2
réalisées par
le satellite ISO. Ave leur modèle photohimique, Ollivier et al. (2000) ont proposé une
omposition de type ométaire pour modéliser l'apport externe d'espèes oxygénées. Mais
e sénario ne rend pas susamment ompte de l'apport de CO dans la stratosphère de
Saturne : un apport de CO par onvetion depuis les ouhes profondes de l'atmosphère
de la planète est néessaire. Contrairement à Ollivier et al. (2000), le modèle de Moses
et al. (2000) a besoin d'un apport externe d'espèes oxygénées présentant une liaison C-O,
en plus de l'apport externe de H
2
O, pour reproduire les spetres observés par ISO.
Les observations du spetre de Saturne aux fréquenes des transitions J = 1 ! 0 et
J = 2 ! 1 de CO ont permis d'abaisser les limites supérieures établies préédemment
dans le domaine millimétrique (Rosenqvist et al., 1992). Notre limite q
CO
<6.310
 8
étant,
il nous est impossible de rejeter l'hypothèse d'un apport externe de CO formulée par Noll
and Larson (1991). Il en va de même pour le modèle d'origine externe de Moses et al.
(2000), où q
CO
augmente ave l'altitude, même si, dans e modèle, q
CO
devient supérieur
à notre limite supérieure entre 10
 1
et 10
 5
mbar. Mais il faut dire que de tels niveaux
de pression ne ontribuent pas au rayonnement aux fréquenes observées et don, que le
spetre est insensible à une augmentation de q
CO
dans ette partie de la stratosphère.
La détetion de la raie de CO(3-2) permet de xer de nouvelles ontraintes sur le
prol vertial de CO. Cette raie sonde une zone qui s'étend de 10 mbar à 1 bar environ.
Pour le ontraste observé, la raie n'est ependant pas aussi large qu'elle l'aurait été si
elle avait été formée autour de 100 mbar. Cette remarque donne à penser que le CO
pourrait être onné dans la stratosphère, au-dessus d'un niveau de 15 mbar environ,
ave q
CO
=2.510
 8
(à un fateur 2 près). Il reste néanmoins une inertitude onernant
le ontraste et la largeur de la raie : leur détermination est limitée par le traitement des
bandes individuelles (le ltrage des ripples en partiulier). Ce modèle simple doit don
être ané. C'est pourquoi il faudra tenter de modéliser ette raie à partir des résultats
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de modèles photohimiques, et e de manière à ontraindre le ux externe. Il sera alors
possible de donner une estimation du rapport entre les taux de dépt de CO et H
2
O.
De nouvelles mesures, dans la stratosphère par exemple, sont en outre néessaires pour
onrmer e résultat.
2.5 Conlusion et perspetives
Les premières observations de Saturne et d'Uranus, que nous avons eetuées ave
le télesope de 30m de l'IRAM dans le adre de mon travail, se sont soldées par des
non-détetions. Nous avons pu en revanhe xer de nouvelles limites supérieures.
Dans le as d'Uranus, la limite supérieure xée pour un prol onstant ave l'altitude
(origine interne) est en aord ave elle établie par Enrenaz et al. (2004b) (q
CO
<210
 8
).
Cependant, dans le as où le CO serait onné dans la stratosphère, la limite supérieure
obtenue (q
CO
<2.710
 8
, si p < 100 mbar) n'est que légèrement inférieure au niveau de
détetion d'Enrenaz et al. (2004b). Il n'en demeure pas moins que e résultat est om-
patible ave leur mesure. En eet, leur modèle de uoresene ne prend pas en ompte la
diusion par les nuages, e qui a pu entraîner d'une surestimation de q
CO
d'un fateur au
moins égal à 2. Quant aux valeurs déduites de nos observations, elles onstituent égale-
ment une ontrainte supplémentaire sur une éventuelle variation temporelle de q
CO
dans
l'atmosphère d'Uranus.
La limite supérieure xée onernant l'origine interne de CO dans l'atmosphère de
Saturne (q
CO
<3.910
 8
uniforme) améliore la préédente limite déterminée par Rosenq-
vist et al. (1992) dans le domaine millimétrique, d'un fateur 3. Cette limite est enore
très supérieure au niveau de détetion des observations infrarouges de Noll and Larson
(1991) (q
CO
=110
 9
uniforme) et la limite supérieure que nous avons xée sur l'origine
externe de CO (q
CO
<6.510
 8
, au-dessus de 100 mbar) est, elle aussi, supérieure au niveau
déterminé dans le modèle d'origine externe de Noll and Larson (1991) (q
CO
<2.510
 8
,
au-dessus de 100 mbar).
L'observation à plus haute fréquene du spetre de Saturne a permis de déteter la
raie de CO(3-2) ave un rapport signal-sur-bruit susant pour apporter de nouvelles
ontraintes sur le prol vertial de CO. Cette observation onrme au premier ordre les
observations de Noll and Larson (1991) et de Bézard et al. (1989). Nous pouvons préiser
toutefois que le modèle le plus dèle aux observations néessite que le CO soit onné à
des pressions inférieures à 15 mbar, ave q
CO
=2.510
 8
à un fateur 2 près. C'est don
un argument qui plaide en faveur d'une origine externe de CO sur Saturne. Ce résultat
demande à être onrmé par de nouvelles modélisations photohimiques ainsi que par la
modélisation de ette observation, ave des modèles plus réalistes que eux présentés ii
(pas de disontinuité dans les prols vertiaux par exemple).
Il m'est impossible, en l'état atuel de mes investigations, de me positionner sur la
question de l'origine de CO dans l'atmosphère d'Uranus. Le prol de raie de CO(3-2)
déteté sur Saturne laisse penser que le CO pourrait majoritairement être d'origine externe
et éarte l'hypothèse d'une origine purement interne si l'on fait onane aux ailes de la
raie telles qu'elles sont déterminées par le traitement des données eetué. De nouvelles
modélisations sont indispensables pour onrmer mon hypothèse. Et il est néessaire
d'eetuer de nouvelles observations de Saturne et Uranus, à plus haute fréquene, an
de déteter l'émission de CO stratosphérique. Ainsi, le rapport de mélange de CO pourrait
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être ontraint à des pressions faibles. J'ai déposé une demande de temps d'observation au
JCMT en e sens et elle vient d'être aeptée onernant Saturne. Une fois es observations
réalisées, il devrait être possible de mieux ontraindre les prols vertiaux de CO sur
Saturne.
Des observations aux fréquenes de CO ont également été inluses dans le Guaranteed
Time Key Programm Water and related hemistry in the Solar System du télesope
spatial Hershel. Ces observations sont foalisées sur des fréquenes dont la simulation
indique que les raies ont les ontrastes les plus forts et qu'elles ne sont pas à proximité de
raies de NH
3
(et de PH
3
dans le as de Saturne). Le temps alloué à haque Key Program
ayant été revu à la baisse dernièrement, il se pourrait que es observations soient plutt
intégrées dans une demande de temps ouvert (Cavalié et al., 2007).
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Chapitre 3
L'eau
3.1 Une ontrainte observationnelle : l'atmosphère ter-
restre
L'atmosphère terrestre ontient, selon les onditions atmosphériques, de 0 à 4% de
vapeur d'eau. L'opaité de l'atmosphère est très dépendante de ette quantité. En eet,
la vapeur d'eau est l'absorbant le plus important dans les domaines millimétrique, sub-
millimétrique et infrarouge. D'autres moléules, telle que O
2
, peuvent auser une opaité
atmosphérique importante autour de leurs fréquenes de transition. Cependant, alors que
les raies d'absorption atmosphérique de O
2
font quelques GHz de large, les raies de l'eau
(à 557 GHz, par exemple) font plusieurs dizaines de GHz de large ar elles sont saturées.
La largeur de ertaines fenêtres spetrales observables ainsi que la transmittane atmo-
sphérique dépendent de la quantité de vapeur d'eau présente dans l'atmosphère terrestre.
La quantité qui est souvent utilisée pour traduire ette quantité sur la ligne de visée est la
quantité de vapeur d'eau préipitable. Elle est notée PWV pour preipitable water vapor.
D'une manière générale, l'opaité atmosphérique diminue ave l'altitude, quelle que
soit la fréquene. C'est la raison pour laquelle les grands observatoires sont onstruits
en altitude. Dans le as d'ALMA, le site de onstrution est à 5000 m d'altitude dans
une zone extrêmement aride. Mais, même à es altitudes, il n'est pas possible d'obser-
ver les transitions intenses de l'eau provenant d'objets élestes, ar es transitions sont
toujours saturées depuis le sol. À e jour, seules quelques observations ont permis d'ob-
server diretement l'eau sur des orps du Système solaire depuis le sol (Enrenaz et al.,
1995b). En revanhe, les isotopes de l'eau (omme HDO, H
2
18
O) peuvent être observés,
à onditions que les rapports isotopiques soient susamments élevés pour permettre une
détetion lors de es observations. L'intérêt d'envoyer un télesope dans l'espae est don
évident puisque les observations depuis une plateforme spatiale permettent de s'aranhir
de l'atmosphère terrestre. Ces 10 dernières années, trois télesopes ont été lanés pour
observer l'eau : ISO
1
, SWAS
2
et Odin. Le premier d'entre eux permettait d'observer dans
l'infrarouge, alors que les deux suivants permettaient d'observer dans le domaine submil-
limétrique. Leur suesseur est le télesope spatial Hershel, qui sera lané par une fusée
Ariane 5 au début de l'année 2009.
1
Infrared Spae Telesope
2
Submillimeter Wave Astronomy Satellite
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3.2 État des lieux
L'eau a été détetée dans la stratosphère des 4 planètes géantes et de Titan (Feuhtgru-
ber et al., 1997, 1999b; Lellouh, 1999; Coustenis et al., 1998). Contrairement au CO, l'eau
ondense à la tropopause des planètes géantes lorsqu'elle est transportée par onvetion
depuis les ouhes internes. Une soure interne ne peut pas être invoquée pour expliquer
l'observation d'un rapport de mélange q
H
2
O
10
 7
dans la stratosphère. Cette observation
implique don une origine externe pour e omposé oxygéné. Cette origine peut prendre
plusieurs formes : un ux ontinu d'IDP, la hute de matière aux latitudes magnétique-
ment onnetées ave les anneaux et les satellites de la planète ou la hute sporadique de
omètes de tailles sub-kilométriques. Nous allons désormais nous onentrer sur le as de
Jupiter.
La modélisation des observations infrarouges du telesope spatial ISO orrespondant
à des raies de l'eau stratosphérique sur Jupiter indique qu'une grande partie de ette eau
aurait pour origine la hute de la omète SL9 en juillet 1994 (Lellouh et al., 2002). En
eet, un modèle hybride qui ombine un apport d'eau dû à SL9 et un fond dû aux IDP
permet de reproduire l'ensemble des raies détetées par ISO. Or, Bergin et al. (2000) ont
montré que des observations eetuées en 1999 (réalisées ave le télesope spatial SWAS
dans le domaine submillimétrique) pouvaient être modélisées de manière satisfaisante en
supposant une soure ontinue de type IDP, ave un ux de 2.010
6
m
 2
s
 1
. Lellouh
et al. (2002) ont tenté de reproduire les raies observées par SWAS en 1999 et 2001 ave leur
modèle hybride, mais les ontrastes obtenus sont environ 2 fois trop faibles par rapport
aux observations. Il existe don une ontradition entre les observations infrarouges et
submillimétriques.
Pour tenter de lever ette ontradition, nous avons analysé des observations plus
réentes, menées par le télesope spatial Odin. Les résultats de ette analyse et d'une
nouvelle analyse des observations SWAS ont fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al.,
2008b). Ces résultats sont dérits dans les paragraphes suivants.
3.3 Observations
3.3.1 Observations eetuées par le télesope spatial SWAS
Le télesope spatial SWAS est un télesope du programme Small Explorer de la NASA,
dont le miroir primaire a un diamètre de 60 m. Il a été lané en 1998, prinipalement
pour étudier la formation d'étoiles et la himie du milieu interstellaire. Il est omposé
de deux réepteurs, dont un qui peut observer la raie fondamentale de la vapeur d'eau à
557 GHz. Les spetres ont été enregistrés par un spetromètre aousto-optique (AOS).
Jupiter a été observée à deux reprises, en 1999 et en 2001. La résolution spetrale
était de 1 kms
 1
. Les spetres ont été enregistrés en mode Double Side Band (DSB)
et ont été orrigés dans la mesure où la ontribution de la bande image a été retirée.
Une aratéristique de es spetres est qu'ils présentent des ailes très larges au-delà de
100 kms
 1
qu'il est impossible de reproduire par les modèles (en ajoutant d'autres ab-
sorbants par exemple). Ces ailes ont sûrement une origine instrumentale (Bergin et al.,
2000; Lellouh et al., 2002). Elles engendrent une inertitude onernant le niveau du
ontinuum réel des spetres. Ces observations ont permis de déteter la raie de l'eau à
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Fig. 3.1: Observation de Jupiter, le 8 novembre 2002, à la fréquene de la raie fondamentale de
l'eau. La température d'antenne est représentée en fontion de la vitesse relative. Le rapport signal-
sur-bruit est de 16.
557 GHz ave un rapport signal-sur-bruit de 17 (en 1999) et 10 (en 2001). Elles ont déjà
fait l'objet d'analyses dans Bergin et al. (2000) et Lellouh et al. (2002) et on trouve dans
es publiations d'avantage de détails. Ces observations nous les avons réanalysées dans
le adre de mon travail.
3.3.2 Observations eetuées par le télesope spatial Odin
Le télesope spatial Odin a été lané en 2001. Le diamètre de l'antenne est de 1.1 m.
Ce télesope peut observer sur plusieurs bandes de fréquenes, dont une bande qui permet
d'observer la transition fondamentale de l'eau (l
10
-l
01
) à 557 GHz. À ette fréquene, le
lobe de l'antenne du télesope est de 2.1
0
. C'est la raison pour laquelle e télesope utilise
Jupiter omme soure pour alibrer le pointage de l'antenne. C'est en eet une soure à
fort ontinuum à 557 GHz dont la taille apparente est de 35-40
00
.
Les artes qui sont enregistrées pour ajuster le pointage du télesope ontiennent un
pixel où la visée est entrée sur le disque de Jupiter, aux erreurs de pointage près. En outre,
les artes de pointages sont enregistrées autour de la fréquene de la raie de H
2
O. C'est
pourquoi les spetres des pixels entraux des artes de pointage ont été analysées dans
un premier temps. Mon objetif était de déterminer si le rapport signal-sur-bruit était
susant pour pouvoir utiliser les données de es artes. Comme des artes de pointage
sont relevées fréquemment, il pouvait être intéressant d'essayer de traer une éventuelle
variabilité temporelle du prol de la raie de H
2
O. La onlusion est que le niveau de bruit
est trop élevé pour pouvoir mener une étude, ar le temps d'intégration est insusant
(5 min pour le pixel entral).
Le télesope Odin a été pointé vers Jupiter pour eetuer une intégration longue et
un spetre de la raie fondamentale de l'eau (l
10
-l
01
), à haute résolution spetrale, a été
obtenu le 2 novembre 2002. La raie de l'eau à 557 GHz y est observée ave un rapport
signal-sur-bruit de 16. Ces observations ont été réalisées en position-swithing et enregis-
trées par un AOS (Olberg et al., 2003). Les réepteurs ont aquis le signal en mode SSB.
La largeur de la bande spetrale observée est de 1 GHz. Comme Jupiter est une soure
à fort niveau de ontinuum, des ondes stationnaires se développent dans l'instrument et
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provoquent l'apparition de ripples (voir gure 3.1).
La taille du lobe d'antenne, à ette fréquene, est telle que les spetres mesurés or-
respondent à un spetre planétaire moyen. La largeur de la raie est prinipalement due
à l'eet du smearing, ausé par la vitesse équatoriale élevée au limbe qui est environ
de 12.6 kms
 1
(Bergin et al., 2000). Les observations du télesope Odin n'ont pas été
alibrées en ux, don toutes les observations sont interprétées en terme de rapport raie-
sur-ontinu et les niveaux de ontinuum des observations SWAS et Odin ont été mis à
l'éhelle du ontinuum de notre modèle de simulation (T
b
= 128:6 K).
Les paragraphes suivants dérivent la proédure d'analyse des observations que nous
avons suivie. Elle peut être résumée de la manière suivante :
 Un modèle photohimique 1D de l'atmosphère de Jupiter dépendant du temps est
utilisé pour simuler un prol vertial de H
2
O, en fontion de l'hypothèse d'apport
de H
2
O séletionnée.
 Le raie de l'eau à 557 GHz est simulée à partir du prol vertial de H
2
O issu du
modèle photohimique.
 Le spetre simulé est omparé aux observations pour ontraindre les paramètres du
modèle photohimique.
3.4 La modélisation de l'apport externe de H
2
O dans
la stratosphère de Jupiter
3.4.1 Le modèle photohimique
Nous avons utilisé le modèle photohimique 1D dépendant du temps d'Ollivier et al.
(2000), qui est adapté au as de l'atmosphère de Jupiter. L'équation de ontinuité
dn
i
dt
= P
i
  n
i
L
i
  div(
i
) (3.1)
est résolue à haque altitude et pour haque omposé i. Dans ette équation, n [m
 3
℄ est
la onentration, P [m
 3
s
 1
℄ le taux de prodution himique, L [s
 1
℄ la perte himique
et  [m
 2
s
 1
℄ le ux vertial.
Le modèle prend en ompte 46 hydroarbures et omposés oxygénés, au travers de 593
réations himiques et de réations de photolyse. Le shéma himique est supposé juste
et omplet. Cette hypothèse se justie dans la mesure où le rapport de mélange de H
2
O
ne dépend que très faiblement de l'abondane des hydroarbures (dont la himie est mal
onnue). La ondensation à la tropopause est prise en ompte. Dans le as de l'eau, la loi
de ondensation utilisée est tirée de Marti and Mauersberger (1993) et s'érit :
log p = 12:537 
2663:5
T
(3.2)
où p [Pa℄ est la pression de vapeur saturante et T [K℄ la température. Cette équation
n'est valable que dans l'intervalle 170-250 K. Cependant, elle est utilisée pour des tempé-
ratures inférieures, par extrapolation, puisque auune donnée n'est disponible en-dessous
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de 170 K. Le oeient de diusion turbulente K employé est le oeient du modèle C
(modèle nominal) de l'étude de Moses et al. (2005). Son expression est
K =
8
<
:
4:5 10
5
(1 10
 2
=p)
0:4
si p < 1:0 10
 2
mbar
4:5 10
5
(1 10
 2
=p)
0:76
si 1:0 10
 2
< p < 1 mbar
1:358978 10
4
(1=p)
0:52
si 1 < p < 316 mbar
(3.3)
Le oeient K(z) est ontraint par les observations des hydroarbures. Les ux entrants
de omposés oxygénés et d'hydrogène atomique, également extraits de Moses et al. (2005),
sont injetés dans l'atmosphère de Jupiter à une altitude de 900 km, soit une pression de
210
 6
mbar.
3.4.2 Les hypothèses d'apport externe de H
2
O
Moses et al. (2000) ont montré qu'une soure de type IDP est plus probable qu'une
soure de type anneaux/satellites dans le as de Jupiter, ar les ux estimés provenant
des IDP sont supérieurs de 2 ordres de grandeur. C'est la raison pour laquelle nous
avons hoisi de négliger l'éventuel apport dû aux anneaux/satellites. Il nous restait don
à omparer les résultats de deux modèles. Le premier modèle onerne une soure de type
IDP tandis que le seond a deux soures : une soure faible de type IDP et une soure
ométaire due à SL9. Par la suite, nous désignerons le premier modèle le modèle IDP
et le seond le modèle SL9.
Modélisation d'un apport dû aux poussières interplanétaires : le modèle IDP
Comme le disque planétaire n'est pas résolu spatialement, nous utiliserons des prols
vertiaux de H
2
O qui sont moyennés sur le disque. Le seul paramètre qu'il faut xer pour
vérier l'hypothèse d'une soure de type IDP est la valeur du ux externe d'eau, noté

IDP
H
2
O
. Un exemple de prol vertial est présenté sur la gure 3.2.
Modélisation d'un apport dû à la hute de la omète SL9 : le modèle SL9
Dans le as du modèle SL9, nous avons onstruit des prols vertiaux de H
2
O à la date
des impats (juillet 1994) et nous les avons laissé évoluer jusqu'à la date des observations
(septembre 1999 et janvier 2001 pour les données SWAS et novembre 2002 pour les données
Odin) grâe au modèle photohimique. Les prols initiaux ont été bâtis sur la base d'un
ux ontinu faible et d'un apport sporadique dû à la omète SL9. Le ux ontinu faible
orrespond à un ux dû aux IDP de 
IDP
H
2
O
=410
4
m
 2
s
 1
(Lellouh et al., 2002). Comme
nous allons le voir, ette valeur est 2 ordres de grandeur en-dessous des valeurs typiques
de ux dans les modèles IDP. L'apport sporadique oasionné par les impats ométaires
a été modélisé par deux paramètres : le niveau de pression p
0
jusqu'auquel s'est fait le
dépt d'une part et la valeur du rapport de mélange initial q
0
au-dessus du niveau de
pression p
0
d'autre part (voir Lellouh et al. (2002) pour de plus amples détails). Pour
haque alul, la valeur de q
0
a été xée à une valeur onstante, en fontion de l'altitude,
au-dessus du niveau p
0
.
Dans le as des modèles SL9, nous utiliserons également des prols vertiaux de H
2
O
qui sont moyennés sur le disque, même si les impats de SL9 étaient tous situés dans
l'hémisphère sud de la planète (à 44 S de latitude). Il a été prouvé que le mixage
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Fig. 3.2: Exemple de prol vertial de H
2
O, dans le as d'un modèle IDP, ave un ux entrant

IDP
H
2
O
=3.710
6
m
 2
s
 1
.
longitudinal de l'atmosphère est eae en-dessous de 1 mbar. En eet, des observations
de HCN ont montré que e omposé s'était répandu sur plusieurs degrés en longitude
seulement quelques mois après les impats (Bézard et al., 1997). Les dépts de la omète
SL9 ont don formé une einture longitudinale autour de la planète à la suite des impats.
Il nous faut don tenir ompte de l'apport ontinu d'eau, modélisé par un ux faible dû
aux IDP, et un apport loalisé, situé à 44S dû à SL9. Cet apport est paramétrisé par
p
0
et q
0
. En moyennant es deux types de prols vertiaux sur le disque de la planète,
on obtient le type de prol orrespondant au modèle hybride de Lellouh et al. (2002).
La valeur de p
0
est déterminée par la loalisation altitudinale des impats de SL9 et la
valeur de q
0
est multipliée par le rapport entre la surfae de la einture longitudinale où
se situent les dépts et la surfae totale de la planète. En proédant de la sorte, nous
déterminons des valeurs de q
0
qui sont des valeurs moyennées sur le disque planétaire.
Cette hypothèse simpliatrie se justie par le manque de résolution spatiale de nos
observations et par la faible eaité du mixage latitudinal (Kunde et al., 2004; Lellouh
et al., 2006). Cette hypothèse ne sera plus justiée dans le as d'observations eetuées
ave le télesope spatial Hershel (voir paragraphe 4.4) ou ave l'interféromètre ALMA.
Deux possibilités sont à envisager dans le as des modèles SL9. Le premier as de gure
est elui où la valeur de p
0
est xée et où la valeur de q
0
est ajustée grâe aux observations.
Dans le seond as, 'est l'inverse qui se réalise : la valeur de q
0
est xée et la valeur de p
0
est ajustée. Néanmoins, les valeurs xées n'ont pas été hoisies au hasard. Il existe en eet
des ontraintes sur les valeurs de p
0
et q
0
. La ontrainte la plus forte onerne sans doute
le niveau p
0
, ar le niveau de dépt de matière lors des impats de SL9 a été observé lors
des impats. Des observations de raies de CO, dans le domaine millimétrique, ont permis
à Moreno (1998) de mesurer p
0
=0.20.1 mbar. Les observations post-impats de CO et
de CS de Lellouh et al. (1995, 1997) et de Moreno et al. (2001b) ont permis d'établir des
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Fig. 3.3: Exemple de prol vertial du rapport de mélange de H
2
O en fontion de la pression
dans le as d'un modèle SL9. La ourbe en trait plein orrespond à la date des impats (07/1994)
et la ourbe en tirets orrespond à la date des observations Odin (11/2002). L'évolution entre es
deux états est alulée par le modèle photohimique. Les prols orrespondent au ouple de valeurs
p
0
=0.2 mbar et q
0
=1.910
 7
.
niveaux de 0.3, 0.04-0.2 et 0.1 mbar pour p
0
respetivement. Une autre ontrainte vient
de la mesure de la densité de olonne de l'eau dans la stratosphère de Jupiter. Lellouh
et al. (2002) ont déduit de la totalité des observations du satellite ISO que le rapport
de masses H
2
O/CO est égal à 0.07. Ce rapport xe don la densité de olonne de H
2
O
à (2.00.5)10
15
m
 2
. Une telle valeur a permis de déduire une valeur de q
0
=610
 8
au-dessus du niveau de dépt. Un exemple de prol vertial d'un modèle SL9, à la date
des impats et à la date des observations Odin, est présenté sur la gure 3.3.
3.5 Modélisation des observations
Le programme de résolution du transfert radiatif a été utilisé pour modéliser le spetre
de Jupiter et la raie de l'eau à 557 GHz. L'absorption atmosphérique due aux raies de
l'ammonia (à 572 GHz), de la phosphine (doublet à 533 GHz) et de l'eau (à 557 GHz) ont
été prises en ompte. Les oeients spetrosopiques liés à es transitions sont présentés
dans la table 3.1. La rotation rapide de la planète (T=9.9 h) a été prise en ompte dans
la modélisation du smearing.
3.6 Résultats
Les paramètres des modèles aptes à reproduire orretement les raies observées ont
été déterminés par une proédure de minimisation des moindres arrés (
2
). Tous les
résultats (prols vertiaux, valeurs des paramètres, densité de olonne de H
2
O...) sont des
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0
x
NH
3
0.069 0.67
PH
3
(2-1) 0.1001 0.67
H
2
O 0.0731 0.85
Tab. 3.1: Paramètres ollisionnels 
0
[m
 1
.atm
 1
℄ (à 300 K) et x [-℄ employés lors des simulations
du spetre de Jupiter. Référenes : Berge and Gulkis (1976) et Brown and Peterson (1994) pour
NH
3
, Levy et al. (1993, 1994) pour PH
3
et Dutta et al. (1993) pour H
2
O.
valeurs moyennes sur le disque. Notons que la prise en ompte de l'inertitude de 5 K sur
le prol thermique ajouterait une inertitude de 0.410
15
m
 2
onernant les valeurs de
la densité de olonne, de 0.310
 7
onernant les valeurs de q
0
(dans le as des modèles
SL9) et de 0.610
6
m
 2
s
 1
sur les valeurs du ux dû aux IDP (dans le as des modèles
IDP), qui ont été déterminées.
3.6.1 Données SWAS
La température de Rayleigh-Jeans du ontinuum à -60 kms
 1
des observations de
1999 et 2001, menées ave le télesope SWAS, a été établie respetivement à 126.4 K
(Bergin et al., 2000) et à 118 K (Lellouh et al., 2002). Après avoir realé le ontinuum au
niveau du ontinuum de notre modèle (alulé en température de brillane), il apparaît
que seul le modèle SL9 permet d'obtenir de bons ajustements des deux jeux de données,
que e soit au niveau des ailes de la raie ou en termes de ontraste de raie. Si nous
tentons de reproduire le ontraste de la raie ave un modèle IDP, nous déterminons un
ux 
IDP
H
2
O
=(3.40.5)10
6
m
 2
s
 1
(voir gure 3.4). Cependant, les ailes modélisées sont
trop larges (voir gure 3.5). Il n'est don pas possible d'obtenir un ajustement orret,
aux barres d'erreur de 1- près, dans les ailes et au niveau du ÷ur de la raie ave un
modèle IDP. Le meilleur ajustement des deux jeux de données SWAS s'obtient ave un
modèle SL9 où p
0
=0.2 mbar et q
0
=(1.80.2)10
 7
(voir gures 3.4 et 3.5), dont la densité
de olonne initiale (au moment des impats) est de n
H
2
O
=(3.51.0)10
15
m
 2
.
Néanmoins, le niveau de ontinuum de es deux observations est assez inertain, no-
tamment à ause des motifs spetraux visibles au-delà de +50 kms
 1
. Si le niveau du
ontinuum est déalé (dans l'intervalle de onane de la valeur) vers une valeur plus
basse, alors il est possible de déterminer une nouvelle valeur du ux dû aux IDP apable
de produire un spetre synthétique en aord ave les observations. Pour les observations
de 1999 et de 2001, le ontinuum en température de Rayleigh-Jeans a été xé à 125.4 K et
à 117 K, au lieu de 126.4 K et de 118 K respetivement. Ces ontinua sont ensuite remis
à l'éhelle de notre ontinuum en température de brillane (T
b
= 128:6 K). Les résultats
sont alors bien meilleurs (voir gure 3.6). Le ux que nous avons déterminé après ette
modiation est 
IDP
H
2
O
=(3.70.5)10
6
m
 2
s
 1
et la densité de olonne orrespondante
est n
H
2
O
=(2.80.4)10
15
m
 2
. Les spetres synthétiques reproduisent les observations,
à 1- près, sur le domaine [-80 ;+20℄ kms
 1
. Même si un test de 
2
montre à l'évidene
que le modèle SL9 permet de reproduire les observations d'une façon plus préise que
le modèle IDP, le modèle IDP ne peut être rejeté, du moins à e stade de l'analyse, ar
le niveau de ontinuum est inertain. Dans la suite du propos, tous les modèles IDP re-
latifs aux observations SWAS sont des modèles pour lesquels le ontinuum a été déalé
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Fig. 3.4: Prol vertiaux du rapport de mélange de l'eau en fontion de la pression. Le modèle
SL9 où p
0
=0.2 mbar et q
0
=(1.80.2)10
 7
à l'époque des observations SWAS 1999 est traé en
trait plein. Le même modèle, traé à l'époque des observations SWAS 2001, gure en tirets longs.
Enn, le modèle IDP, ave un ux stationnaire de 
IDP
H
2
O
=3.410
6
m
 2
s
 1
est traé en tirets ourts.
La densité de olonne est de n
H
2
O
=3.510
15
m
 2
pour le modèle SL9 au moment des impats et
n
H
2
O
=2.610
15
m
 2
pour le modèle IDP.
vers le bas (de 126.4 K à 125.4 K pour 1999 et de 118 K à 117 K pour 2001, en éhelle
Rayleigh-Jeans).
Le modèle SL9 pour lequel q
0
est xé à 610
 8
donne aussi un résultat orret pour
p
0
=(0.450.09) mbar (voir gure 3.7). L'inertitude de 0.09 mbar ne reète pas l'iner-
titude due au niveau de bruit des spetres, mais orrespond au pas en altitude dans le
modèle photohimique qui est de 5 km, soit 0.09 mbar autour de 0.45 mbar. On note que
les spetres obtenus pour p
0
=0.36 et 0.54 mbar sont en-dehors des 1- de tolérane due
au bruit de fond. La densité de olonne qui orrespond au modèle SL9 où q
0
=610
 8
et
p
0
=(0.450.09) mbar est n
H
2
O
=(2.60.6)10
15
m
 2
au moment des impats.
3.6.2 Données Odin
Les observations Odin présentent quelques asymétries dans la forme des ailes de la raie
après soustration du ripple vu sur la gure 3.1. Ce fait, de même que le niveau du bruit
de fond, onstitue la prinipale soure d'inertitude dans la détermination des modèles qui
donnent les meilleurs résultats. Le ux du modèle IDP obtenu pour e jeu de données est
légèrement inférieur au ux obtenu pour les observations de SWAS. En eet, le minimum
du test de 
2
orrespond à une valeur de ux de 
IDP
H
2
O
=(3.40.5)10
6
m
 2
s
 1
(voir
gure 3.8). Ce résultat est en aord ave le résultat obtenu par l'analyse des observations
SWAS ompte tenu des barres d'erreur. Si la raie observée par Odin est modélisée ave le
modèle IDP déterminé à partir de l'analyse des données SWAS (
IDP
H
2
O
=3.710
6
m
 2
s
 1
),
alors le ÷ur de la raie est mieux reproduit. Mais, bien que le spetre généré par un tel
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Fig. 3.5: Modèle donnant les meilleurs ajustements des données (a) SWAS 1999 et (b) SWAS 2001
pour un modèle SL9 dont les paramètres sont p
0
=0.2 mbar et q
0
=1.810
 7
(trait plein). Le ux du
modèle IDP (tirets) est de 
IDP
H
2
O
=3.410
6
m
 2
s
 1
. Les prols vertiaux orrespondant sont eux
de la gure 3.4.
modèle reste ompris dans les barres d'erreur de 1-, un tel modèle génère des ailes qui
sont plus larges.
La modélisation de la raie par un modèle SL9 se traduit en revanhe par des ailes de
raie plus étroites qu'ave un modèle IDP. Ce résultat vient de e que l'essentiel de l'eau
réside à des niveaux de pression inférieurs à 0.2 mbar. Le ÷ur de la raie, ainsi que les ailes,
sont orretement reproduits par le spetre synthétique. Lorsque p
0
est xé à 0.2 mbar,
le rapport de mélange (au-dessus de e niveau) qui donne les meilleurs résultats est
q
0
=(2.00.5)10
 7
. En revanhe, lorsque q
0
est xé à 6.010
 8
(Lellouh et al., 2002), on
trouve p
0
=(0.540.09) mbar (voir gure 3.9). La densité de olonne pour es deux modèles
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Fig. 3.6: Spetres en température de brillane observés par (a) SWAS 1999 et (b) SWAS 2001. Les
ontinua de es spetres ont été déalés de manière à obtenir des meilleurs ajustements des données
ave un modèle IDP. () Prol vertial du rapport de mélange de l'eau en fontion de la pression qui
résulte d'un ux de 
IDP
H
2
O
=3.710
6
m
 2
s
 1
.
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Fig. 3.7: Spetres synthétiques du modèle SL9 omparés aux observations de SWAS (a) en 1999
et (b) en 2001, ave q
0
xé à 610
 8
. Le niveau de pression de dépt p
0
est 0.45 mbar. () Prols
vertiaux de l'eau qui orrespondent aux deux époques d'observation (trait plein pour les observations
de 1999 et tirets pour les observations de 2001).
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Fig. 3.8: Modélisation du spetre obtenu ave le télesope spatial Odin par un modèle IDP, dont le
ux est de 
IDP
H
2
O
=3.410
6
m
 2
s
 1
(trait plein). La ourbe en tirets orrespond au ux déterminé
par l'analyse des observations SWAS (
IDP
H
2
O
=3.610
6
m
 2
s
 1
).
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Fig. 3.9: Modélisation du spetre obtenu ave le télesope spatial Odin par deux modèles SL9. La
ourbe en trait plein représente le spetre synthétique obtenu ave un modèle SL9 où p
0
=0.2 mbar
(xé) et q
0
=2.010
 7
(déterminé). Le modèle en tirets orrespond au modèle où q
0
=610
 6
(xé)
et p
0
=0.54 mbar (déterminé).
au moment des impats est n
H
2
O
=(3.91.0)10
15
m
 2
et n
H
2
O
=(3.20.6)10
15
m
 2
respetivement.
3.7 Disussion
Les paramètres déterminés par des tests de minimisation du 
2
pour haque obser-
vation sont répertoriés dans la table 3.2. Des valeurs moyennes, qui permettent d'appli-
quer les diérents modèles à l'ensemble des données, ont été alulées à partir de ette
table. Pour haque modèle (IDP, SL9 ave q
0
xé et SL9 ave p
0
xé), la valeur moyenne
du paramètre variable est alulée en prenant en ompte du rapport signal-sur-bruit de
haque observation. Ainsi, le spetre SWAS 2001 a un moindre impat sur le alul des
paramètres moyens que les spetres SWAS 1999 et Odin 2002. Les valeurs obtenues, soit

IDP
H
2
O
=3.610
6
m
 2
s
 1
pour le modèle IDP, soit p
0
=0.45 mbar pour le modèle SL9 où
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Modèle 
IDP
H
2
O
[m
 2
s
 1
℄ p
0
[mbar℄ q
0
SWAS 1999 et 2001
IDP (3.70.5)10
6
- -
SL9 (q
0
xé) 410
4
(0.450.09) 610
 8
SL9 (p
0
xé) 410
4
0.2 (1.80.5)10
 7
Odin 2002
IDP (3.40.5)10
6
- -
SL9 (q
0
xé) 410
4
(0.540.09) 610
 8
SL9 (p
0
xé) 410
4
0.2 (2.00.5)10
 7
Valeurs moyennes
IDP (3.60.5)10
6
- -
SL9 (q
0
xé) 410
4
(0.450.09) 610
 8
SL9 (p
0
xé) 410
4
0.2 (1.90.5)10
 7
Tab. 3.2: Paramètres des modèles IDP et SL9 déterminés par des tests de 
2
, pour haque obser-
vation. Ces résultats ont permis de aluler une valeur moyenne des paramètres de haque modèle,
e qui permet d'obtenir de bons ajustements pour l'ensemble des observations. Les meilleurs ajuste-
ments sont obtenus ave les modèles SL9 (p
0
xé).
q
0
est xé à 610
 8
, soit q
0
=1.910
 7
pour le modèle SL9 où p
0
est xé à 0.2 mbar, sont
utilisées pour la gure 3.10.
Tout d'abord, l'hypothèse d'un apport par SL9, en xant le rapport de mélange q
0
à
610
 8
, implique que le niveau de pression jusqu'auquel le dépt se fait, est ompris entre
0.45 et 0.54 mbar. La densité de olonne orrespondante est en aord ave le résultat
de Lellouh et al. (2002). Et pourtant, même si notre modèle photohimique ne permet
pas de déterminer la valeur de p
0
ave une meilleure préision (à ause du pas de 5 km
en altitude dans la boule de alul), l'intervalle de valeurs obtenu est inompatible ave
les intervalles qui ont été déduits d'observations de CO dans le domaine millimétrique à
l'époque des impats par (Lellouh et al., 1997) et (Moreno, 1998). En eet, les intervalles
qui ont été mesurés sont 0.04-0.2 mbar et 0.20.1 mbar respetivement. C'est la raison
pour laquelle e modèle est à notre sens peu probable, d'après les observations SWAS et
Odin.
En somme, il ne reste plus qu'à omparer les résultats du modèle IDP ave le modèle
SL9 pour lequel p
0
=0.2 mbar. Nous avons déterminé à partir des trois observations un
ux externe d'eau dont la valeur est 
IDP
H
2
O
=(3.60.5)10
6
m
 2
s
 1
dans le as du modèle
IDP. Cette valeur est supérieure à elle obtenue par Bergin et al. (2000), à partir de
l'observation SWAS 1999, d'un fateur inférieur à 2. Les auteurs ont déterminé un ux
externe de 
IDP
H
2
O
=2.010
6
m
 2
s
 1
en partant de leur modèle physique. Mais, leur modèle
ne tenait ompte que du transport vertial. Pour simuler des raies moins larges et obtenir
leur meilleur ajustement, ils ont don augmenté le rapport (-d(logq
H
2
O
)/d(log p)), qui
représente la pente du prol vertial du rapport de mélange de l'eau, en faisant passer
ette valeur de 0.8 à 1.3. Malgré ette modiation, les auteurs ont dû onstater que le
fait de hanger la valeur de ette pente ne pouvait pas simuler préisément l'eet de la
photolyse de l'eau, de la himie liée à l'eau et la non-linéarité entre es phénomènes, ainsi
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Fig. 3.10: Modèles moyens donnant les meilleurs ajustements des données pour l'ensemble des
observations. Les spetres (a), (b) et () orrespondent aux observations SWAS 1999, SWAS 2001
et Odin 2002, respetivement. Trait plein : modèle SL9 ave p
0
=0.2 mbar (xé) et q
0
=1.910
 7
;
tirets longs : modèle SL9 ave p
0
=0.45 mbar et q
0
=610
 8
(xé) ; tirets ourts : modèle IDP ave

IDP
H
2
O
=3.610
6
m
 2
s
 1
. Ces valeurs ont été obtenues à partir des données de la table 3.2 en prenant
en ompte le rapport signal-sur-bruit de haque observation. Le modèle minimisant le 
2
est le modèle
SL9 ave p
0
=0.2 mbar.
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que le transport vertial et la ondensation. En prenant en ompte la photolyse et les
pertes himiques, ils auraient vraisemblablement obtenu une valeur du ux externe plus
grande, omparable à elle que nous avons déterminé.
Dans le as du modèle SL9, ave p
0
=0.2 mbar, la valeur moyenne alulée pour q
0
est
1.910
 7
. Lellouh et al. (2002) ont alulé que la densité de olonne, d'après les obser-
vations ISO, était de n
H
2
O
=(2.00.5)10
15
m
 2
à l'époque des observations. La densité
de olonne que nous avons déduite des observations est de n
H
2
O
=(3.71.0)10
15
m
 2
au moment des impats. Cette valeur est supérieure à la valeur ISO, mais elle tombe
à n
H
2
O
=(3.10.8)10
15
m
 2
à l'époque des observations ISO, si l'on tient ompte de
la photolyse, des réations himiques, du transport et de la ondensation. Cette valeur
est toujours supérieure à la valeur de Lellouh et al. (2002) mais il y a un reouvrement
entre les deux intervalles de onane. La prise en ompte d'une inertitude de 5 K sur
le prol thermique ajoute, qui plus est, une inertitude de 0.410
15
m
 2
sur la densité
de olonne. Une valeur intermédiaire aux deux intervalles de onane pourrait don être
ompatible ave toutes les observations de l'eau stratosphérique sur Jupiter (ISO, SWAS
et Odin). Comme le prol vertial d'eau dans Lellouh et al. (2002) a été alulé à partir
d'un modèle de transport vertial, il serait néessaire de modéliser les observations ISO
ave un modèle plus omplet au niveau de la photohimie. Ce travail reste à faire et de
tels résultats pourraient diretement être omparés aux résultats de ette étude.
Le modèle SL9 reproduit mieux les raies observées que le modèle IDP, tant au niveau
du ontraste de la raie que de la forme des ailes (voir gure 3.10). En eet, le test de 
2
souligne le fait que le modèle SL9 fournit de meilleurs ajustements que le modèle IDP.
Cependant, les spetres simulés par le modèle IDP reproduisent les raies observées à 1-
près, e qui explique que e modèle ne peut être rejeté dénitivement.
Dans le as où l'eau stratosphérique de Jupiter aurait pour origine la omète SL9,
l'état non-stationnaire réé par e dépt tendrait vers un état stationnaire où seul le ux
faible dû aux IDP subsisterait (410
4
m
 2
s
 1
dans notre modélisation). D'après nos
aluls, et état devrait être atteint environ 400 ans après les impats. Cette transition se
traduirait, tout d'abord, par la désaturation de la raie en raison de la diusion de l'eau
vers le bas et des pertes himiques et photohimiques. C'est pourquoi le ontraste devrait
tout d'abord augmenter ave le temps (voir gure 3.11). Notre modèle photohimique,
ouplé au programme de simulation des spetres, indique que la température de brillane
au entre de la raie devrait augmenter de 0.76 K, entre 1999 et 2007. En prenant en
ompte le rapport signal-sur-bruit de l'observation SWAS 1999, un tel eet pourrait être
observé ave Odin, à ondition que le rapport signal-sur-bruit atteigne la valeur de 50.
Après et épisode, l'abondane de l'eau diminuant ontinuellement, et l'eau étant diusée
vers des ouhes plus profondes, la raie spetrale devrait devenir moins intense tout en
s'élargissant. Sans nouvel apport supplémentaire, elle devrait nalement tendre vers une
raie qui ne serait due qu'au faible ux d'IDP du modèle SL9 (voir gure 3.11).
Il faut garder à l'esprit que l'allure du prol vertial du rapport de mélange de l'eau,
telle qu'elle est alulée par le modèle photohimique, dépend grandement du prol verti-
al du oeient de diusion turbulente K. Comme il existe de grandes inertitudes sur la
omplétude du shéma himique et sur les valeurs des vitesses de réation, haque modèle
photohimique alule une nouvelle valeur du prol K(z), en omparant les résultats du
modèle et les distributions vertiales d'espèes observées. Ces valeurs de K(z) peuvent
diérer d'un ordre de grandeur environ à ertaines altitudes (voir Dobrijevi and Parisot
(1998), Dobrijevi et al. (2003) et Hébrard et al. (2007) pour une disussion détaillée sur e
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Fig. 3.11: Évolution du prol de la raie de l'eau, en fontion du temps, dans le as d'une origine
due à la hute de SL9. Le prol vertial de l'eau a été simulé ave notre modèle photohimique pour
plusieurs dates, ave les paramètres initiaux suivants : p
0
=0.2 mbar et q
0
=1.910
 7
. Le spetre a
été simulé à la date des observations de 1999 ave SWAS (trait plein) et des observations de 2002
ave Odin (tirets longs). On présente en outre une observation de la raie telle qu'elle serait apparue
en 2007, si elle avait été observée ave Odin (tirets ourts). Lorsque toute l'eau déposée par SL9 aura
été éliminée par la photohimie, le transport et la ondensation, l'eau présente dans la stratosphère
de Jupiter ne sera due qu'au faible ux d'IDP (
IDP
H
2
O
=410
4
m
 2
s
 1
). La ourbe en tirets-points
représente une simulation de la raie due à e ux d'IDP, telle qu'elle serait vue par Odin. Un tel as
devrait se présenter dans environ 400 ans, d'après nos estimations. Pour omparaison, la raie générée
par le modèle IDP (
IDP
H
2
O
=3.610
6
m
 2
s
 1
) est traée en pointillés.
point). Comme le montre par exemple la gure 7 dans Moses et al. (2005), plusieurs pro-
ls de K(z) ont été déterminés à partir d'observations passées. À des pressions de l'ordre
de 0.1 mbar, K(z) ' 510
4
m
 2
s
 1
, à un fateur 2 près (Moreno et al., 2003). Nous
avons hoisi de prendre le prol de K(z) donné par le modèle C de Moses et al. (2005), à
partir des résultats présentés dans ette étude. C'est le modèle nominal dans Moses et al.
(2005). À environ 0.1 mbar, K(z)=7.810
4
m
 2
s
 1
. Pour des pressions omprises entre
0.1 et 100 mbar, Gladstone et al. (1996) ont trouvé des valeurs supérieures d'un fateur
3. Nous devons don onsidérer le fait qu'un autre hoix de prol de K(z) aurait pu
modier nos résultats. Dans la basse stratosphère, la valeur que nous avons adoptée pour
K(z) est une limite supérieure par rapport aux autres prols (voir gure 7 dans Moses
et al. (2005)). En prenant le prol K(z) de Gladstone et al. (1996), nous aurions obtenu
une diusion plus eae dans la basse stratosphère, e qui se traduirait par une plus
grande quantité d'eau au-dessus du niveau où l'eau ondense. Ce hangement de prol
de K(z) aurait pour onséquene que les raies simulées seraient plus larges et les raies
simulées dans le adre du modèle IDP se trouveraient en-dehors des barres d'erreur des
spetres observés par SWAS et Odin. En n de ompte, le hoix du prol de K(z) de
Moses et al. (2005) nous permet d'analyser les raies observées de manière onservative
par rapport aux impliations détaillées i-dessus.
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3.8 Conlusion
Des observations de l'eau dans la stratosphère de Jupiter ave les télesopes spatiaux
SWAS (en 1999 et en 2001) et Odin (en 2002) ont été réalisées. Leur analyse onjointe
favorise indéniablement une origine ométaire : la hute de SL9 dans l'atmosphère de
Jupiter en juillet 1994. En eet, les observations sont mieux reproduites par notre mo-
dèle de simulation, lorsque l'essentiel de l'eau se trouve onné au-dessus de pressions
inférieures à 1 mbar. Ave notre modèle simplié de dépt de l'eau par SL9 moyenné sur
le disque, nous obtenons, au moment des impats, un rapport de mélange q
0
=1.910
 7
,
situé au-dessus d'un niveau de dépt p
0
=0.2 mbar. Ce modèle tient également ompte
d'un faible ux externe d'eau dû aux IDP, dont la valeur est 
IDP
H
2
O
=410
4
m
 2
s
 1
.
Le fait qu'il soit néessaire de onner l'eau au-dessus d'un ertain niveau altitudinal
est en ontradition ave un état stationnaire qui serait le résultat d'un ux permanent
d'IDP. Tous les spetres obtenus ave un modèle IDP, dont le ux externe d'eau est de

IDP
H
2
O
=(3.60.5)10
6
m
 2
s
 1
, s'insrivent toutefois dans les barres d'erreur (à 1-) des
spetres observés, même si un test de 
2
révèle que e modèle est moins pertinent qu'un
modèle SL9. D'après es résultats, nous pensons qu'une nouvelle analyse des observations
ISO inluant un modèle photohimique serait tout à fait souhaitable.
3.9 Perspetives
De nouvelles observations, ave un niveau de signal-sur-bruit supérieur, sont nées-
saires pour pouvoir statuer dénitivement sur l'origine de l'eau stratosphérique de Jupiter,
même si les observations SWAS et Odin plaident en faveur d'une origine ométaire (SL9).
L'analyse de données réentes enregistrées par Odin (août 2007, mars et avril 2008) est
atuellement en ours. L'observation de Jupiter ave le nouveau télesope Hershel (et son
instrument HIFI), lorsqu'il sera opérationnel, devrait de son té permettre l'observation
de transitions de l'eau entre 500 et 2000 GHz ave une résolution spetrale équivalente
dans des temps d'intégration plus ourts. Ave un spetre à fort niveau de signal-sur-
bruit, l'allure des ailes des raies de l'eau serait mieux ontrainte, e qui nous permettrait
de rejeter l'une des deux hypothèses d'apport de l'eau sur Jupiter. Et, si elle existe, une
variabilité temporelle pourrait également être mise en évidene, et, si 'est le as, il y au-
rait ontradition ave le modèle IDP, pour lequel auune variation n'est attendue. Moses
et al. (2000) a émis l'hypothèse selon laquelle la prodution d'IDP serait due aux omètes
à ourte période et Selsis et al. (2004) ont montré que 48 omètes à ourtes périodes
approhaient l'orbite de Jupiter à moins d'un rayon du lobe de Rohe de la planète. Elles
alimentent don le réservoir d'IDP au niveau de l'orbite de Jupiter. Le ux d'IDP devrait
don être onstant en moyenne sur Jupiter par rapport au temps. Quant à l'utilisation du
spetromètre HIFI du télesope spatial Hershel aux plus hautes fréquenes, elle donnera
aès à une résolution spatiale susante pour artographier Jupiter aux fréquenes de
l'eau. La détetion d'inhomogénéités latitudinales, ave une augmentation de la densité
de olonne de l'eau au niveau de l'hémisphère sud, serait assurément un argument qui
plaide en faveur d'un dépt de l'eau stratosphérique de Jupiter par la omète SL9. De
telles mesures, 15 ans après les impats, nous fourniraient, par ailleurs, des informations
sur la diusion horizontale à des niveaux de pressions de 0.1 mbar environ.
Chapitre 4
Préparation des observations du
télesope spatial Hershel
4.1 Le télesope spatial Hershel
Hershel est un télesope de 3.5m de diamètre qui observera dans l'infrarouge lointain
ave une grande sensibilité. Le lanement d'Hershel est prévu pour février 2009. À son
bord se trouveront trois spetromètres/photomètres : HIFI (Heterodyne Instrument for the
Far-Infrared), PACS (Photodetetor Array Camera and Spetrometer) et SPIRE (Spetral
and Photometri Imaging REeiver). Ces trois instruments ouvriront une bande spetrale
allant de 60 à 600 m.
L'instrument HIFI (de Graauw and Helmih, 2001) est un spetromètre hétérodyne à
six bandes spetrales. Les plages de fréquenes ouvertes par es bandes sont présentées
dans la table 4.1. Le fait que la bande allant de 480 GHz à 1250 GHz puisse être observée
sans disontinuité est une des fores du télesope Hershel. La largeur de la bande ob-
servable sera de 4 GHz et la résolution spetrale sera omprise entre 134 kHz et 1 MHz.
Dans la table 4.1 gurent aussi les valeurs de la température système et la taille du lobe
d'antenne en fontion de la fréquene. Le pouvoir de résolution (R 10
5
-10
7
) permettra
d'observer les raies atmosphériques individuelles.
Hershel embarquera également l'instrument PACS (Poglitsh et al., 2001), qui pourra
fontionner selon deux modes (photométrie et spetrosopie). En mode photométrie, l'ins-
trument sera équipé d'une améra de 1625 pixels alors que les observations en spetro-
sopie se feront sur un hamp de 55 pixels. PACS ouvrira trois bandes spetrales, dont
deux pourront être observées simultanément : 60-90 m ou 90-130 m et 130-210 m.
Les bandes spetrales observées auront une largeur de 1500 kms
 1
et le pouvoir de
résolution sera de 150 kms
 1
.
Enn, SPIRE (Grin et al., 2001) omprendra un bolomètre, qui ouvrira la bande
250-500 m, et un spetromètre à transformée de Fourier (FTS), qui ouvrira la bande
200-670 m. Le pouvoir de résolution du spetromètre sera de 20-1000 et il ouvrira un
hamp de 2.6
0
ave un réseau de 19 à 37 déteteurs (selon la longueur d'onde).
D'ores et déjà, des travaux de simulation, portant sur les détetions qui seront envisa-
geables ave Hershel-HIFI sur les planètes du Système solaire, ont été menés (Enrenaz
et al., 1995a, 2004a). Les raies spetrales de nombreux omposés enore non détetés ou
dont l'abondane reste peu ontrainte ont été modélisées pour tester leur détetabilité.
Les grands thèmes liés à la planétologie, qui seront abordés pendant la mission Hershel,
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Bande Fréquenes [GHz℄ Température système [K℄ Lobe d'antenne [
00
℄
1 480-640 70 38
2 640-800 100 29
3 800-960 150 24
4 960-1120 250 20
5 1120-1250 <700 18
6L 1410-1703 <1350 14
6H 1703-1910 <1350 12
Tab. 4.1: Présentation des 6 bandes de fréquenes qui seront disponibles ave l'instrument HIFI du
télesope Hershel, ainsi que la température système et la taille du lobe pour haune des bandes.
sont développés, par exemple, dans Lellouh (2001), Enrenaz et al. (2001a) et Enrenaz
et al. (2005). Ces diérents travaux de prospetive présentent un l onduteur ommun :
la reherhe de l'eau dans le Système solaire. Cette thématique très générale a été la base
d'un programme-lé de temps garanti (guaranteed-time key program) ave le télesope
Hershel.
4.2 Présentation du programme d'observation Water
and related hemistry in the Solar System
4.2.1 Généralités
Le Guaranteed-Time Key Program Hershel intitulé Water and related hemistry in
the Solar System a été déposé par une inquantaine de planétologues du monde entier.
C'est un programme de temps garanti de 300 h. Ce proposal, aepté le 7 juin 2007,
a pour objetif prinipal de dresser une artographie de l'eau et de ses isotopes dans le
Système solaire, et plus partiulièrement sur Mars, sur les planètes géantes et Titan et
dans les omètes. Ces observations permettront la mesure du rapport isotopique D/H,
qui nous renseigne sur la formation des orps du Système solaire et sur la omposition
de la nébuleuse proto-planétaire. Les observations de l'atmosphère de Mars auront pour
but de mieux omprendre le yle de l'eau en mesurant les prols vertiaux de l'eau
et de ses isotopes et en eetuant un suivi saisonnier des éventuelles variations de es
prols. Ces mesures permettront de ontraindre les modèles de irulation générale de
l'atmosphère de Mars. L'obtention des prols vertiaux de l'eau dans les stratosphères des
planètes géantes permettra sans doute de dénir l'origine de ette espèe (IDP, soures
loales ou impats ométaires). Cet aspet des observations sera développé au paragraphe
suivant. Par ailleurs, des observations ouvrant tout le spetre observable, ave Hershel,
permettront éventuellement de déteter de nouvelles espèes sur es planètes. Et pour
nir, l'observation des omètes permettra notamment de ontraindre le rapport D/H et
ainsi d'avoir une image plus nette de la formation de es orps à partir de la nébuleuse
solaire.
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4.2.2 L'observation des planètes géantes
L'observation des planètes géantes ave le télesope Hershel a plusieurs objetifs :
déterminer l'origine de l'eau dans les atmosphères des planètes géantes, mesurer le rapport
D/H et déteter de nouvelles espèes. Les observations proposées sont résumées dans la
table 4.2. Cette table est diretement tirée du proposal (table 8).
La détermination de l'origine des omposés oxygénés dans les stratosphères des pla-
nètes géantes est une problématique qui n'est pas omplètement résolue à l'heure atuelle
(voir le hapitre préédent). Il reste à onrmer que l'eau dans la stratopshère de Jupiter
est bien globalement issue de la hute de la omète SL9, même si les observations Odin
vont dans e sens. Comme les ux externes d'eau dans les stratosphères de Saturne, Ura-
nus et Neptune sont plus forts que sur Jupiter, il reste à prouver qu'une soure loale
(anneaux/satellites) pour Saturne et une soure diuse (IDP produits dans la einture
de Kuiper) pour Uranus et Neptune sont des sénarios pertinents. Les réentes observa-
tions de CO dans les atmosphères des 4 planètes géantes, dans l'infrarouge et le domaine
millimétrique, favorisent également la thèse de l'existene d'une soure externe pour e
omposé (Bézard et al., 2002; Cavalié et al., 2009; Enrenaz et al., 2004b; Lellouh et al.,
2005). Il sera intéressant de omparer des observations onjointes de CO et H
2
O. En eet,
il est tout à fait envisageable que plusieurs soures externes soient à l'oeuvre et ontribuent
à l'apport de es omposés (Cavalié et al., 2009).
Pour déterminer l'origine de l'eau dans les stratosphères des planètes géantes il faut
mesurer le prol vertial de l'eau dans l'atmosphère de es planètes. Ce résultat néessite
l'observation de raies de l'eau ave HIFI (Jupiter et Saturne), ave un rapport signal-sur-
bruit de 100 et une résolution spetrale de 4 MHz, ou de plusieurs raies de l'eau ave
HIFI ou PACS (Uranus et Neptune). Le très haut niveau de signal-sur-bruit permettra,
dans le premier as, de résoudre les ailes des raies, e qui est essentiel pour déterminer le
prol vertial de l'eau. Dans le seond as, la modélisation globale de toutes les raies non
résolues spetralement, observées ave PACS, permettra aussi d'établir le prol vertial
de l'eau. Comme la résolution spatiale des observations à 1670 GHz, ave la bande 6 de
HIFI, atteindra 13
00
, une arte de l'eau dans l'atmosphère de Jupiter sera établie. Il sera
fait de même pour Saturne ave l'instrument PACS.
La rapport D/H sera obtenu, pour les 4 planètes géantes, ave les sans de PACS.
C'est grâe à l'observation des raies de HD que e rapport pourra être établi. Les sans
de PACS, sur toute la bande aessible, permettront d'observer NH
3
, PH
3
et CH
4
sur
Jupiter et Saturne. Et on attend, aussi, la détetion de PH
3
sur Uranus et Neptune.
Sur ette dernière planète, les absorptions troposphériques de CO et HCN devraient être
observables. L'observation de CH
4
permettra de ontraindre le prol thermique des at-
mosphères observées. Cette étape sera essentielle dans le alul préis les abondanes des
espèes détetées.
Notons enn que tout un pan du programme sera onsaré à des observations de Titan
(eau, autres omposés, ryovolanisme) ainsi qu'à une observation d'Enelade (ryovol-
anisme). Coustenis et al. (1998) ont montré que le ux externe d'eau est omparable
à elui reçu par Saturne (de l'ordre de 10
6
m
 2
s
 1
). Si le ux d'eau dû aux IDP est
omparable sur Saturne et Jupiter (de l'ordre de 10
4
m
 2
s
 1
), alors la stratosphère de
Saturne pourrait être alimentée en eau par ses anneaux aux latitudes qui sont magnéti-
quement onnetées aux anneaux (Prangé et al., 2006). L'anneau E, qui est régulièrement
alimenté en glae d'eau par les éjetas issus du ryovolanisme d'Enelade (Spahn et al.,
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Tab. 4.2: Table 8 du proposal qui résume les observations qui seront onsarées aux planètes géantes
(et Titan/Enelade).
2006; Postberg et al., 2008), pourrait don être une soure d'eau pour Saturne. Seulement
les anneaux ne sont pas onnetés magnétiquement à Titan et ne peuvent don ontribuer
au ux d'eau reçu par e satellite. Il y aurait don une soure supplémentaire diérente
au niveau de Titan. Un andidat potentiel est le satellite Hypérion (Banaszkiewiz and
Krivov, 1997). Les observations de Titan et Enelade auront pour but de tenter d'observer
et de ontraindre es phénomènes.
Nous allons voir maintenant omment les observations ont été séletionnées grâe à un
travail de simulation des spetres des planètes géantes aux fréquenes de l'eau. Dans un
deuxième temps, l'aent sera mis sur le sous-programme dont j'ai obtenu la responsabilité.
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4.3 L'estimation des temps d'observation
Pour préparer un proposal, il onvient de délimiter les ontours de l'étude envisagée.
Une fois ette étape franhie, il faut hoisir les observations qui sont les plus appropriées,
an de parvenir à résoudre une problématique donnée. Il est possible d'estimer le temps
néessaire à l'observation proposée par des simulations des spetres attendus. Selon le
temps d'intégration prédit, l'observation pourra être proposée, remplaée par une obser-
vation plus eae en termes de résultats/temps ou tout simplement abandonnée.
Dans le as d'un programme de temps garanti, un ertain nombre d'heures est alloué
au programme. Ces heures sont réparties dans haque sous-programme. Et enn, haque
thème dispose d'un quota d'heures. C'est e quota qu'il est indispensable de rendre le plus
eae possible.
Lors de la préparation du proposal Hershel, un travail global de modélisation des
raies de l'eau a été entrepris par plusieurs équipes, an de déterminer le programme
d'observation des planètes géantes. J'ai partiipé à e travail de modélisation grâe au
programme de simulation que j'ai développé au début de mes travaux. Les paragraphes
suivants ont pour objetif de détailler la proédure adoptée pour déterminer les raies de
l'eau à observer selon la planète onsidérée. Dans un premier temps, les prols vertiaux
testés ainsi que quelques exemples de spetres synthétiques seront présentés. Ensuite, le
alul du temps d'intégration, à partir de données propres au télesope et des ontrastes
de raies prédits, sera détaillé.
4.3.1 Prols vertiaux testés et spetres synthétiques
Pour haque planète, des prols vertiaux liés à un type partiulier d'apport d'eau ont
été testés. Ces prols vertiaux sont présentés sur les gures 4.1 pour Jupiter et Saturne,
et 4.2 pour Uranus et Neptune.
Les fréquenes des transitions de l'eau qui ont été simulées sont les suivantes : 557 GHz,
752 GHz, 988 GHz, 1097 GHz, 1113 GHz, 1153 GHz, 1411 GHz, 1670 GHz, 1717 GHz
et 1795 GHz. Quelques exemples sont présentés sur les gures 4.3, 4.4, 4.5 et 4.6. Les
fontions de ontribution orrespondantes sont également traées.
Dans le as d'Uranus et Neptune, seule la raie à 557 GHz sera observable dans des
temps raisonnables (voir paragraphe suivant). C'est la raison pour laquelle il a été déidé
d'observer les raies de l'eau à plus haute fréquene, ave l'instrument PACS. Comme la
résolution spetrale de et instrument est insusante pour mesurer les ailes des raies de
l'eau, une étude multi-raies a été prévue. Ce sont 7 raies au total qui seront observées
onjointement. C'est par la modélisation de toutes es raies à la fois que le prol vertial de
l'eau pourra être déterminé. La modélisation de la raie à 557 GHz permettra de onrmer
e résultat.
4.3.2 Calul des prévisions de temps d'intégration néessaires
Une fois les raies simulées, il est possible de déterminer quels temps d'intégration il
faut programmer pour obtenir un rapport signal-sur-bruit pré-déterminé. Pour ela, il est
néessaire de disposer d'un ertain nombre d'informations sur le télesope. Dans le as
d'Hershel, es informations sont disponibles dans Kramer (2005). Ainsi, la main beam
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Fig. 4.1: (a) Prols vertiaux testés pour Jupiter. Le prol en trait plein orrespond à un apport
d'eau par la omète SL9 alors que le prol en tirets orrespond à un apport par les IDP. Les densités
de olonne sont identiques dans les deux modèles, e qui permet de voir quel niveau de signal-sur-
bruit il faut atteindre pour pouvoir les diérenier. (b) Prols vertiaux testés pour Saturne. Le
prol en trait plein vient de Feuhtgruber et al. (1997) alors que le prol en tiret vient de Moses
et al. (2000).
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Fig. 4.2: (a) Prols vertiaux testés pour Uranus. Le prol en trait plein orrespond au prol
vertial uniforme au-dessus du niveau de ondensation. Le prol en tirets orrespond à modèle de
transport. (b) Prols vertiaux testés pour Neptune. Le prol en trait plein orrespond à prol
vertial uniforme au-dessus du niveau de ondensation. Les prols en tirets et en pointillés sont issus
de modèles de transport pour lesquels le oeient K(z) dière d'un as à l'autre.
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 Fonction de contribution [Intensite specifique.km-1]  
Fig. 4.3: (a) Spetre synthétique de la raie à 1670 GHz sur Jupiter ainsi que (b) la fontion de
ontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation nal.
N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans les légendes
de la gure 4.1.
eieny B
eff
(voir partie II paragraphe 3.4.3) s'érit
B
eff
= 0:72 exp
"

 
4


2
#
(4.1)
où  = 6 m est l'éart-type de la diérene entre une surfae de miroir parfaite et la
surfae du miroir prinipal et  la longueur d'onde. La forward eieny F
eff
, quant à
elle, vaut 0.92. Ces deux quantités ont permis de aluler les ontrastes de raies T

a
en
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Fig. 4.4: Spetre synthétique de la raie à 1097 GHz sur Saturne ainsi que (b) la fontion de
ontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation nal.
N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans les légendes
de la gure 4.1.
éhelle de température d'antenne.
Le alul du temps d'intégration se fait grâe à la formule qui donne le niveau de bruit
T
rms
en éhelle de température d'antenne qui est
T
rms
=
T
sys
p
nAt
(4.2)
où T
sys
est la température système, n le nombre de mixers utilisés (n=2 pour les bandes
1-5 et n=1 pour la bande 6) ; A dépend du mode d'observation (A = 0:125 pour un
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Fig. 4.5: (a) Spetre synthétique de la raie à 557 GHz sur Uranus ainsi que (b) la fontion de
ontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation nal.
N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans la légende
de la gure 4.2.
mode hopping),  est la résolution spatiale prévue pour les observations et t le temps
d'intégration néessaire à l'obtention d'un niveau de bruit égal à T
rms
. À l'époque où l'on
a fait les premières estimations de temps d'intégration, la température système d'HIFI
était donnée par les formules approhées suivantes
T
sys
=
(
200
[GHz℄
500[GHz℄
K pour les bandes 1  5
1600 K pour la bande 6
(4.3)
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Fig. 4.6: (a) Spetre synthétique de la raie à 557 GHz sur Neptune ainsi que (b) la fontion de
ontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation nal.
N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans la légende
de la gure 4.2.
Depuis, es valeurs ont été mesurées et mises à jour et implémentées dans HSPOT, qui
est le logiiel qu'on utilise pour dénir les observations et qui a été utilisé pour déposer
le proposal. Avant le lanement d'Hershel, elles seront à nouveau mises à jour.
Ma ontribution à e programme a été de aluler les temps d'intégration néessaires
aux observations ave Hershel-HIFI. J'ai simulé plusieurs raies de l'eau pour les 4 planètes
géantes et pour plusieurs sénarios d'apport externe. Mais, j'ai aussi simulé les raies de
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l'eau sur la bande de PACS, dans le as d'Uranus et Neptune. Cette partiipation ative
m'a permis de prendre la responsabilité du thème Spatial distribution of H
2
O on Jupiter
and Saturn.
4.4 La artographie de l'eau dans les atmosphères des
planètes géantes
4.4.1 Distribution vertiale de l'eau
La détermination du prol vertial de l'eau dans la stratosphère de Jupiter devrait
démarrer dès les premières observations du télesope Hershel au moment de la siene
demonstration phase. L'observation de l'eau ave HIFI, à 557 GHz, sera ouplée à une
observation de CH
4
à 1882 GHz pour ontraindre le prol thermique de la planète. Ensuite,
les raies à 1097 GHz et à 1670 GHz seront observées pour proéder à une étude multi-raie.
Ce même shéma observationnel sera appliqué à Saturne. Chaque raie sera observée ave
un rapport signal-sur-bruit de 100. Les observations seront répétées trois fois sur la durée
de la mission d'Hershel.
Dans le as d'Uranus et de Neptune, seule la raie à 557 GHz sera observée ave HIFI.
L'obtention d'un rapport signal-sur-bruit de 30 néessitera de nombreuses heures d'inté-
gration. C'est pourquoi une étude multi-raie sera menée ave PACS bien qu'auune des
7 raies observées ne soient résolues spetralement. Les ontrastes seront déterminés ave
un rapport signal-sur-bruit de 100. La omparaison des ontrastes entre eux permettra de
ontraindre le modèle d'apport de l'eau. Quant à la raie à 4512 GHz, elle sera mesurée
trois fois au ours de la mission pour évaluer la variation de l'abondane de l'eau. Les
prols thermiques seront ontraints par l'observation de la raie de CH
4
à 2505 GHz.
4.4.2 Distribution de l'eau en fontion de la latitude sur Jupiter
et Saturne
La résolution spatiale qui sera obtenue lors de l'observation de la raie de H
2
O à
1670 GHz (voir table 4.1) sera susante pour dresser une arte de l'eau sur Jupiter :
ette arte sera eetuée ave 10 points de mesure. Quant à la raie à 4512 GHz, observée
ave la améra de PACS ave un niveau de signal-sur-bruit >100, elle permettra de dresser
une arte 55 sur un hamp de 50
00
50
00
. Cette dernière observation sera répétée trois
fois durant la mission.
Le niveau de T
sys
est trop important pour qu'on puisse artographier l'eau dans l'atmo-
sphère de Saturne ave HIFI. En eet, l'observation de la raie à 1670 GHz, ave un rapport
signal-sur-bruit de 100, néessite une intégration de 1.7 h. Établir une arte aurait don
demandé trop de temps. C'est pourquoi ette arte sera dressée à partir d'une observation
de la raie à 4512 GHz, ave un rapport signal-sur-bruit >100, ave l'instrument PACS.
Cette mesure sera renouvelée environ une fois par an.
Ces observations vont permettre de vérier plusieurs hypothèses onernant les dié-
rentes distributions de l'eau dans les atmosphères de Jupiter et Saturne :
 L'observation d'un gradient de la densité de olonne en fontion de la latitude sur
Jupiter, ave une augmentation aux latitudes sud, sera un indie fort qui onfortera
l'hypothèse d'un apport de l'eau par SL9.
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 L'observation d'une augmentation de la densité de olonne sur Saturne au niveau
des latitudes qui sont magnétiquement onnetées aux anneaux et aux satellites
favorisera l'hypothèse d'un apport majoritairement dû aux soures loales.
Si les résultats sont en ontradition ave es hypothèses, ela ajouterait, dans tous les
as, des ontraintes supplémentaires sur l'origine de l'eau dans les atmosphères de Jupiter
et Saturne. Et enn, la répétition des artographies réalisées ave PACS permettra de
ontraindre d'éventuelles variations temporelles des proessus d'apport.
4.5 Distribution vertiale de CO
La détermination de l'origine des omposés oxygénés passe également par la mesure
de l'abondane et de la distribution de omposés qui ont une liaison C-O. C'est la raison
pour laquelle nous avons proposé des observations de CO dans les atmosphères de Saturne,
Uranus et Neptune (Cavalié et al., 2007).
Le hoix de l'observation de raies de CO ave un télesope tel qu'Hershel tient au fait
que les ouhes atmosphériques, qui émettent le rayonnement, ont une température de
60-100 K dans le as des planètes géantes. Les raies rotationnelles de CO les plus intenses
sont don autour de 1000 GHz, alors que les raies entre 100 et 500 GHz sont bien plus
faibles.
Dans l'atmosphère de Saturne, la présene de NH
3
et de PH
3
est à l'origine de larges
raies d'absorption sur son spetre millimétrique et submillimétrique. Pour éviter d'avoir un
résultat qui dépend du rapport de mélange de l'un de es deux omposés, les raies de CO à
691 et 922 GHz ont été séletionnées. Pour diérenier les deux modèles d'apports (interne
et externe), dérits dans Noll and Larson (1991), les temps d'intégration néessaires sont
de 2.5 h à 691 GHz et de 8.2 h à 922 GHz. De tels temps d'intégration permettront
d'obtenir un rapport signal-sur-bruit de 5 pour une résolution spetrale de 10 MHz, dans
le as où le CO aurait une origine interne (as le plus défavorable à une détetion).
Le prol thermique d'Uranus est défavorable à la formation de raies spetrales, étant
donné que son gradient quasiment nul entre 1 mbar et 1 bar. Cela explique pourquoi
la diéreniation entre les hypothèses d'apport purement interne ou purement externe
néessite une observation multi-raies. Les raies retenues sont les raies à 576, 807 et 922 GHz
et les temps d'intégration néessaires sont de 7.2, 6.1 et 4.7 h respetivement.
Les observations de Lellouh et al. (2005) et Hesman et al. (2007) ont prouvé que le
CO avait probablement une origine mixte. La soure externe pourrait être la hute d'une
omète de grand diamètre, il y a 200 ans. L'observation des raies à 576, 691 et 1152 GHz
pourrait être envisagée dans le but de onrmer es résultats. L'obtention d'un rapport
signal-sur-bruit de 50, pour une résolution spetrale de 10 MHz, sera possible ave des
temps d'intégration s'éhelonnant de 1.9 à 9.4 h.
Ces observations pourront être proposées dans le adre de proposals de temps ouvert.
L'observation de CO à 691 GHz, dans l'atmosphère de Saturne, a été inluse dans le
programme de artographie de l'eau dans le Système solaire. Malheureusement, le temps
alloué aux programmes-lés lié à l'utilisation du spetromètre HIFI vient d'être onsidé-
rablement réduit (baisse de 15% environ). L'observation de CO, qui avait été ajoutée sur
des reliquats de temps disponibles, risque don de disparaître de la programmation et
basulera ertainement sur un proposal de temps ouvert.
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Les observations qui seront rendu possibles grâe au télesope Hershel, et à ses trois
instruments HIFI, PACS et SPIRE, ont de fortes hanes d'être à l'origine d'avanées
importantes dans notre onnaissane des planètes géantes. Plus partiulièrement, l'obser-
vation de omposés oxygénés ontraindra les modèles atmosphériques et améliorera nos
onnaissanes relatives à la distribution de es omposés, qui sont omniprésents dans le
Système solaire.
Conlusion
Dans ette partie, il était question des omposés oxygénés et de leur distribution, à la
fois spatiale et temporelle dans les atmosphères des planètes géantes.
Nous avons vu dans le premier hapitre que la présene de omposés oxygénés tels
que H
2
O, CO voire CO
2
dans les ouhes profondes des atmosphères des planètes géantes
est prévue par les modèles de formation planétaire. Ainsi, es omposés sont transportés
vers la troposphère par des mouvements de onvetion plus ou moins intenses. Dans le
as d'Uranus, il semblerait que la faiblesse de la soure interne de haleur soit à imputer à
une onvetion moins eae, qui entraîne un déit d'espèes hors-équilibre thermody-
namique, tel le CO. Sur Neptune, la sur-abondane de CO dans la troposphère pourrait
être due à une inhibition de la réation de onversion de CO en son espèe rédutrie
onjuguée (CH
4
). Certains omposés oxygénés ont également été détetés dans les stra-
tosphères des 4 planètes géantes. La présene de H
2
O notamment, mais aussi de CO
2
,
au-dessus du piège froid troposphérique atteste le fait que es omposés ne proviennent
pas de la troposphère et de ouhes atmosphériques plus profondes. La présene de es
omposés, dans les stratosphères des géantes, est don la signature d'une origine externe.
Il est possible de dresser la liste des soures possibles : apport par les poussières inter-
planétaires (IDP), apport par les anneaux et/ou satellites glaés et apport par la hute
de omètes subkilométriques. Dans le as de CO, le problème est un peu plus ompliqué
puisque e omposé ne ondense pas à la tropopause des planètes géantes : il peut don
avoir une origine interne et/ou externe.
Le deuxième hapitre avait pour sujet les observations de CO sur Saturne et Uranus
que j'ai eetuées pendant mes travaux. Deux ampagnes d'observations ont été menées.
En septembre 2006, Saturne et Uranus ont été observées aux fréquenes des transitions
J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 de CO, ave le télesope de 30m de l'IRAM (Cavalié et al.,
2008a). Ces observations n'ont pas permis de déteter le CO, mais ont permis de déter-
miner des limites supérieures de son rapport de mélange, dans le as d'une origine interne
(prol uniforme) et d'une origine externe (CO onné dans la stratosphère). Les résultats
obtenus dans le as de Saturne améliorent les limites supérieures établies préédemment
dans le domaine millimétrique, mais ils ne permettent pas d'atteindre le niveau de déte-
tion de CO dans l'infrarouge de Noll and Larson (1991). Pour Uranus, la limite supérieure
établie dans le as d'une origine interne est en aord ave Enrenaz et al. (2004b). Cepen-
dant, la limite supérieure étant, dans le as d'une origine externe, légèrement inférieure
au niveau de détetion d'Enrenaz et al. (2004b), ela semblerait impliquer que le rapport
de mélange alulé par Enrenaz et al. (2004b) soit quelque peu surestimé. Saturne a fait
l'objet de nouvelles observations : elles se sont faites au télesope de 15m du JCMT et
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'est la transition J = 3! 2 de CO qui a été détetée (Cavalié et al., 2009). La modé-
lisation de ette raie est rendu diile à ause de sa largeur et de son faible ontraste.
C'est pourquoi l'allure des ailes de la raie est quelque peu inertaine. Il n'empêhe que
le modèle qui reproduit au mieux la raie observée fait état d'une origine externe, ave
un rapport de mélange de CO qui est en aord ave le modèle d'origine externe de Noll
and Larson (1991). De nouvelles observations des atmosphères de Saturne devraient avoir
lieu n 2008/début 2009, toujours ave le JCMT. Elles permettront de onrmer notre
détetion de CO à 345 GHz.
Dans le troisième hapitre, nous avons tenté de onrmer le résultat obtenu par Lel-
louh et al. (2002). À partir des observations ISO de l'eau dans la stratosphère de Jupiter,
les auteurs ont montré que l'essentiel de l'eau stratosphérique était onnée au-dessus
de pressions de l'ordre de 0.1 mbar. L'eau stratosphérique de Jupiter aurait ainsi pour
origine la hute de la omète SL9 dans l'atmosphère de la géante, en juillet 1994. Mais, des
observations ultérieures de la raie de l'eau à 557 GHz, eetuées ave le télesope SWAS,
ont montré que leur modélisation par un ux externe d'eau dû aux IDP était onvenable
(Bergin et al., 2000). Il faut rappeler que Lellouh et al. (2002) ne sont pas parvenus à
reproduire à la fois les raies observées par ISO et les observations faites ave le télesope
SWAS. Étant donné es résultats, parfois ontraditoires, des observations de la raie de
l'eau à 557 GHz ont été eetuées ave le télesope spatial Odin. J'ai obtenu des résultats
à l'aide d'un modèle photohimique 1D et dépendant du temps de l'atmosphère de Jupi-
ter (Cavalié et al., 2008b), et 'est ainsi que le prol vertial du rapport de mélange de
l'eau a pu être testé à l'époque de haune des observations. L'analyse du spetre obtenu
en 2002, menée en parallèle ave une ré-analyse des observations faites ave SWAS (en
1999 et 2001), a permis de montrer que l'hypothèse d'un apport de l'eau par SL9 est plus
probable qu'un apport par un ux externe dû aux IDP.
Enn, le quatrième et dernier hapitre de ette partie traitait du prohain lanement
du télesope spatial Hershel, de l'Agene Spatiale Européenne. Cet instrument pourra
observer le iel dans l'infrarouge lointain. En e qui onerne la siene liée aux planètes du
Système solaire, e télesope a pour objetif premier d'observer et de artographier l'eau
et les omposés liés himiquement à ette espèe. Les orps qui seront observés sont Mars,
les planètes géantes et Titan ainsi que les omètes. Les trois instruments de bord seront
utilisés : HIFI, PACS et SPIRE. J'ai partiipé à la détermination des temps d'intégration
néessaires pour déterminer des prols vertiaux de l'eau dans les atmosphères des planètes
géantes, ave les instruments HIFI et PACS. Il faudra atteindre des rapports signal-sur-
bruit de 100 pour ontraindre l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des
planètes géantes. Dans le as de Jupiter et de Saturne, la résolution spatiale sera susante
pour proéder à une artographie latitudinale, pour onrmer l'origine ométaire (par la
hute de SL9) de l'eau dans la stratosphère de Jupiter et pour tester l'hypothèse d'un
apport par les anneaux et/ou satellites glaés dans la stratosphère de Saturne. J'ai la
responsabilité de l'analyse de es observations.




















Quatrième partie
Appliation à l'étude de l'atmosphère
de Mars

Introdution
Depuis de nombreuses années, la planète Mars est observée dans les domaines mil-
limétrique et submillimétrique. La rareté des signatures spetrales dans e domaine de
longueurs d'onde et la relative homogénéité de la surfae de la planète (à grande éhelle),
ont fait de Mars un exellent alibrateur des ux élestes. Les variations saisonnières de
l'émission de la planète ont été tabulées et il est possible d'utiliser une observation de
Mars pour alibrer toute autre observation. C'est dans ette optique que Mars a été ob-
servée onjointement à Saturne, lors de la détetion de CO sur Saturne ave l'antenne du
JCMT, en janvier 2008 (voir partie III paragraphe 2.4).
L'atmosphère de Mars est très majoritairement omposée de CO
2
, omposé qui n'a
pas de spetre rotationnel. Parmi les rares signatures spetrales que ompte le spetre de
Mars dans les domaines millimétrique et submillimétrique se trouvent les raies de CO.
Or, le CO est le premier omposé, en termes d'abondane, qui présente un spetre rota-
tionnel. Ce omposé est d'une grande importane, puisqu'il est le prinipal produit de la
photodissoiation de CO
2
. C'est e qui explique pourquoi le CO est très étudié. Le premier
hapitre de ette partie dérit le lien entre CO
2
et CO et les prinipales informations que
nous possédons sur les distributions spatiale et temporelle de CO dans l'atmosphère de
Mars. Nous verrons à la n que l'observation de CO donne aès au prol thermique et
aux vitesses des vents mésosphériques de l'atmosphère de la planète.
Une étude de la distribution des vents mésosphériques de Mars a été entreprise depuis
une quinzaine d'année ave l'antenne de 30m de l'IRAM et l'interféromètre du Plateau
de Bure. J'ai partiipé à la ampagne d'observation de la planète lors de l'opposition de
2005. J'ai également eu aès aux observations que Thérèse Enrenaz a faites en 2001,
ave e même télesope. Dans les deux as, la taille apparente de la planète a été susante
pour qu'on puisse établir une arte des vitesses des vents mésosphériques. Par ailleurs,
le prol thermique au point sub-terrestre de la planète a été déterminé. Les vitesses des
vents ainsi que le prol thermique ont ensuite été omparés aux préditions d'un modèle
de irulation générale (GCM). Ces travaux sont publiés dans la revue Astronomy and
Astrophysis (Cavalié et al., 2008d). Le seond hapitre de ette partie présente dans ses
grandes lignes le modèle limatique martien utilisé et la prise en ompte des oordonnées
planétaires des points observés sur Mars dans la modélisation du spetre millimétrique de
Mars. Cet ajout dans le programme de simulation, que j'ai développé, permet de gérer les
données fournies par le GCM ainsi que les résultats des observations de la planète, lors
des oppositions de 2001 et 2005. La publiation gure à la n de e hapitre.
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Chapitre 1
L'intérêt de l'étude du monoxyde de
arbone
1.1 Le yle de CO
2
L'atmosphère de Mars est omposée de CO
2
à 95.3% (Owen et al., 1977). Ce omposé
est photodissoié par les rayons UV solaires. Son produit de photodissoiation est le CO,
par la réation
CO
2
+ h  ! CO +O (1.1)
La réation himique inverse est extrêmement lente, ar interdite par la onservation du
spin. Elle n'est don que très peu eae et onduirait à une aumulation de CO et O
2
de l'ordre de 10%, aumulation qu'on n'a pas observée. D'autre part, les onentrations
atmosphériques en CO
2
et en CO ne varient que très peu. Seules des variations au ours
d'une saison martienne ont pu en eet être mises en évidene. C'est pourquoi le reylage
de CO en CO
2
doit prendre une autre voie. La voie la plus plausible semble être elle
proposée par MElroy and Donahue (1972) et Parkinson and Hunten (1972). Elle onsiste
à reyler le CO en CO
2
par la réation suivante
CO+OH! CO
2
+H (1.2)
Le radial OH est produit prinipalement par la photolyse de H
2
O et la himie de e
omposé. Le problème qui se pose, 'est que le modèle de MElroy and Donahue (1972)
faisait intervenir des valeurs de K(z) qui semblaient trop élevées de 2 à 3 ordres de
grandeur par rapport aux valeurs observées et le modèle de Parkinson and Hunten (1972)
requierait une densité de olonne de H
2
O de 2 à 3 fois supérieure à elle observée dans
l'atmosphère de Mars. Plus réemment, Krasnopolsky (1993a) a introduit la himie de
l'azote et du soufre ; il a réduit l'eaité de la photodissoiation de H
2
O et ajouté dans
son modèle photohimique un puit de radiaux HO
x
à la surfae de aérosols (partiules
de poussière et de glae) pour reproduire notamment observations de CO et de O
3
. Nair
et al. (1994) ont exploré une voie diérente qui onsiste à modier (en restant dans les
barres d'erreur) les onstantes de réation de ertaines réations lés pour obtenir un bon
aord ave les observations de CO, O
2
, O
3
, et le ux d'éhappement de H. On note que e
modèle n'est pas soumis à autant de ontraintes que le modèle de Krasnopolsky (1993a)
lorsqu'on veut reproduire les données observationnelles.
Le reylage de CO en CO
2
fait don intervenir la himie de l'eau. Or, de nombreuses
observations ont montré que la densité de olonne de l'eau est un paramètre qui présente
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des variations spatiales et saisonnières (Enrenaz et al., 2001b) onséquentes. Ainsi, bien
que la durée de vie photohimique de CO soit grande devant les temps de transport
typiques, il n'est pas exlu que les rapports de mélange de CO et O
2
varient également.
C'est e qui explique pourquoi la distribution spatiale et temporelle du CO a été étudiée.
1.2 La distribution spatiale et temporelle de CO
De nombreuses observations ont été réalisées dans les domaines millimétrique (Clany
et al., 1983; Lellouh et al., 1991b; Enrenaz et al., 2001b), submillimétrique (Lellouh
et al., 1991a; Gurwell et al., 2000) et infrarouge (Billebaud et al., 1992, 1998). Toutes es
observations ont permis d'établir que le rapport de mélange de CO est spatialement et
temporellement assez stable, à l'éhelle de la planète. Sa valeur est d'environ q
CO
= 810
 4
.
Des variations de 40% au plus ont été mesurées sur l'ensemble du disque planétaire pour
une longitude solaire de L
S
=278par Lellouh et al. (1991b). Une asymétrie Nord/Sud a
été mise en évidene par Krasnopolsky (2003) pour L
S
=112 : les valeurs de q
CO
mesurées
s'éhelonnaient de 8:310
 4
dans l'hémisphère Nord à 12:510
 4
à 50Sud. Krasnopolsky
(1993b) a montré par ailleurs qu'il existe un lien entre l'ativité solaire et le niveau moyen
de q
CO
sur le disque planétaire. Plus l'ativité solaire est importante et plus le niveau de
q
CO
est élevé. C'est eetivement une valeur de 5:8  10
 4
qui a été observée deux ans
après le minimum d'ativité solaire alors qu'une valeur de 8:2 10
 4
a été observée deux
ans après le maximum d'ativité solaire.
Une étude réente, faite ave le spetromètre Omega de la sonde Mars Express, a
mis en évidene que la valeur de q
CO
pouvait varier d'un fateur 2 au-dessus du Bassin
Hellas en fontion de la longitude solaire (Enrenaz et al., 2006). Il est d'ailleurs probable
que l'atmosphère soit enrihie en CO au-dessus des alottes polaires, omme 'est le as
d'autres omposés qui ne ondensent pas omme par exemple l'argon. Le CO
2
ondense
sur les alottes polaires, si bien qu'un enrihissement d'un fateur supérieur à 6 a été
mesuré pour le rapport de mélange de l'argon (Sprague et al., 2004). Il n'en demeurre pas
moins que es hypothèses doivent être onfortées par des mesures des sondes en orbite
martienne.
1.3 L'observation de CO
Le monoxyde de arbone peut être observé dans les domaines millimétrique, submil-
limétrique et infrarouge. L'avantage que onfère son observation à des longueurs d'onde
de 0.1-1.0 mm, 'est que les raies rotationnelles sont individuellement bien résolues. Il
est don possible de déterminer aussi bien le prol vertial d'abondane de CO que des
paramètres atmosphériques omme la température et la vitesse des vents.
1.3.1 Pourquoi observer le
12
CO et le
13
CO simultanément ?
La forme d'une raie spetrale dépend de nombreux paramètres tels que la distribution
du omposé, la température, la pression... Lorsqu'un omposé a une abondane susante,
ses raies spetrales sont optiquement épaisses et leurs allures sont essentiellement déter-
minées par le prol thermique de l'atmosphère. C'est le as du
12
CO et de son spetre
rotationnel sur Mars. C'est pour ette raison qu'on observe simultanément le spetre de
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son isotope lourd, le
13
CO. Le rapport isotopique
12
CO/
13
CO mesuré dans l'atmosphère de
Mars vaut eetivement 89 (Owen et al., 1977), et ette valeur est très prohe de la valeur
terrestre (90). Le fait de trouver 89 fois moins de
13
CO que de
12
CO rend la profondeur
optique plus basse aux fréquenes du
13
CO qu'aux fréquenes du
12
CO : aussi les raies
du
13
CO sont-elles optiquement mines et sont sensibles à l'abondane du
13
CO. Elles
sont don indiretement sensibles à l'abondane du
12
CO, si on suppose que le rapport
12
CO/
13
CO est onstant sur la planète.
Somme toute, l'observation onjointe d'une raie du
12
CO et d'une raie pour le
13
CO
permet de déterminer l'abondane de CO et la forme du prol thermique. C'est une étape
essentielle que de déterminer le prol thermique ave la meilleure préision possible si
l'on veut déterminer le rapport de mélange de omposés minoritaires, dont on voudrait
observer les raies (optiquement mines).
1.3.2 La mesure de la vitesse des vents atmosphériques par l'ob-
servation de CO
Pour mesurer la vitesse des vents atmosphériques sur Mars, on a le hoix entre plusieurs
méthodes dont l'observation de raies de CO
2
par spetrosopie hétérodyne infrarouge
(Sonnabend et al., 2006) et l'observation du entre de raies millimétriques et submilli-
métriques ave une très bonne résolution spetrale et une bonne résolution spatiale. Les
observations du deuxième type ont été faites ave des interféromètres (Shah et al., 1991;
Moreno et al., 2006) ou enore ave des antennes uniques (Lellouh et al., 1991). Dans le
seond as, la taille du lobe d'antenne doit obligatoirement être plus petite que la taille
apparente de la planète. Ces onditions, on peut les remplir lors des oppositions de la
planète Mars. L'altitude à laquelle les vents sont mesurés dépend de l'altitude à laquelle
se forment les raies qu'on observe.
La détermination de la vitesse des vents par l'observation de raies spetrales est pos-
sible si la résolution spetrale est susante. La résolution spetrale, exprimée en vitesse,
doit être très inférieure à la vitesse des vents que l'on veut mesurer pour obtenir une
bonne préision.
Choisir au préalable des raies à observer, en fontion de leur niveau altitudinal de
formation, voilà qui permet de ontraindre la irulation atmosphérique à ertaines al-
titudes. Dans le as de l'observation de raies du
12
CO et
13
CO, les altitudes sondées se
trouvent entre 40 et 80 km d'altitude, selon l'isotope et la transition onsidérés (Lellouh
et al., 1991; Clany et al., 2006). Ce sont des régions où la irulation générale est peu
ontrainte par les observations.
1.4 Conlusion
Le CO joue, à n'en pas douter, un rle essentiel dans le yle de CO
2
. C'est pourquoi on
étudie les distributions spatiale et temporelle de e omposé. On peut également utiliser
e omposé lorsqu'on veut déterminer le prol thermique de la planète, si deux isotopes
sont observés simultanément (le
12
CO et
13
CO, en règle générale). Comme tout omposé
qui présente un spetre millimétrique et submillimétrique, ses raies spetrales peuvent être
observées, e qui permet de déterminer le hamp des vitesses des vents atmosphériques,
si la résolution spetrale est susante. Ce sont es dernières aratéristiques qui ont été
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explorées lorsqu'on a déterminé le prol thermique moyen de la planète Mars et le hamp
des vitesses des vents mésosphériques, en se fondant sur des observations des raies de
CO eetuées en juin 2001 et en novembre 2005. La partiularité de es observations,
'est qu'elles ont eu lieu respetivement avant une tempête globale et après une tempête
régionale. Ces observations permettent don de valider les préditions des modèles de
irulation générale de l'atmosphère de Mars à des périodes où des hangements à ourte
éhelle de temps ont lieu.
Chapitre 2
Étude du prol thermique et de la
dynamique de l'atmosphère de Mars
Introdution
Nous avons étudié l'atmosphère de Mars au moyen d'observations de CO et de l'uti-
lisation d'un modèle limatique martien. La omparaison entre les observations et les
preditions théoriques de e modèle ont permis de tester la validité de es préditions.
Pour modéliser l'émission millimétrique de Mars en tout point du disque observable, il
a fallu prendre en ompte les aratéristiques à la fois de surfae et atmosphériques des
points observés. Il était don indispensable d'établir une orrespondane entre les oor-
données élestes d'un point sur le disque observable et ses oordonnées planétaires.
Ce hapitre présente tour à tour le modèle limatique martien qui a servi et l'établis-
sement de la orrespondane entre les oordonnées élestes et les oordonnées planétaires
d'un point quelonque du disque observable. Ce dernier point n'a pas été inlus dans la
publiation dont e travail a fait l'objet, et 'est pourquoi il est développé dans e hapitre.
Cette publiation gure en n de hapitre.
2.1 Utilisation d'un modèle limatique martien : laMars
Climate Database
Les modèles de irulation générale (GCM) sont des modèles très performants a-
pables de reproduire ou de prédire le omportement physique d'une atmosphère (tempé-
rature, pression, vents...) en fontion de quelques paramètres généraux. Ces paramètres
regroupent les aratéristiques de la planète dont on veut modéliser le omportement
(rayon, obliquité, élairement, paramètres orbitaux, topographie...).
Les préditions théoriques que nous avons omparées aux observations faites ave
l'antenne de 30m de l'IRAM sont fournies par le GCM du Laboratoire de Météorologie
Dynamique de Paris, appelé Mars Climate Database (MCD) (Lewis et al., 1999; Forget
et al., 2006). C'est la version 4.1 de la MCD qui a été utilisée. Elle se présente sous la forme
de routines de alul Fortran. La routine prinipale atmemd donne aès à de nombreux
paramètres à la fois de l'atmosphère et de la surfae de Mars pour une loalisation spatiale
et une date données. Les paramètres qui nous intéressent sont : la température de surfae,
la pression à la surfae, la température et la onentration atmosphériques ainsi que
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l'amplitude des omposantes zonales (Est-Ouest) et méridionales (Nord-Sud) des vents.
La MCD regroupe, qui plus est, plusieurs sénarios limatiques. Ces sénarios dépendent
prinipalement du ux solaire et de la quantité de poussière présente dans l'atmosphère
de la planète. Huit sénarios en tout sont explorables. Nous allons voir que que seuls trois
d'entre eux ont été testés, pare que es sénarios étaient les plus prohes des onditions
attendues.
Pour utiliser orretement la MCD, il faut déterminer les paramètres d'entrée de la
proédure atmemd.
2.2 Spéiités de la modélisation du spetre millimé-
trique de Mars à partir des données de la Mars
Climate Database
La MCD donne aès à de nombreuses informations au sujet de l'atmosphère et de la
surfae de Mars. Comme les onditions physiques de l'élairement de la planète varient
rapidement pour un point donné de la surfae de Mars, on avait besoin de onnaître
préisément les deux prinipaux paramètres qui dénissent un point à la surfae de la
planète : ses oordonnées planétaires et la date. En partant de es informations, il a alors
été possible d'obtenir une modélisation des onditions physiques qui règnent à la surfae
et dans l'atmosphère de Mars à proximité du point hoisi.
Les paramètres les plus évidents à entrer étaient les paramètres qui se rapportent à la
date : année, mois, jour, heure. Comme la date pour laquelle la prédition est demandée
doit s'exprimer en jour julien, il était néessaire d'utiliser une routine de onversion de la
date ivile en date julienne. Cette proédure julian est fournie par la MCD.
Il a fallu hoisir, ensuite, un sénario limatique. Huit sénarios limatiques sont dispo-
nibles. Chaun dépend de l'ativité solaire et de l'opaité atmosphérique due à la poussière.
Les sénarios que nous avons utilisés sont les sénarios MY24 (onditions standard),
Dust Storm et Warm. Leur hoix s'est fait en fontion des onditions limatiques, vu
la période à laquelle les observations ont été eetuées (saison des tempêtes de poussière).
La résolution spatiale de la MCD étant supérieure à la résolution spatiale de nos ob-
servations, il a fallu modéliser la surfae et l'atmosphère de Mars sur une zone étendue
autour du point visé par le télesope, pour reproduire le spetre orrespondant de Mars.
Nous avons don disrétisé le disque planétaire au moyen d'une grille arrée entrée au-
tour du point visé, pour ensuite déterminer les oordonnées planétaires de haque point du
maillage. Lors d'une observation, e sont les oordonnées élestes du point à viser qu'on
hoisit : les oordonnées élestes des points de la grille arrée dépendent don des oordon-
nées du point visé. Pour utiliser la MCD en haque point de la grille, on doit déterminer
au préalable des oordonnées du point et don établir ave préision une orrespondane
entre oordonnées élestes et oordonnées planétaires. Le alul des oordonnées plané-
taires à partir des oordonnées élestes est présenté en Annexe A.
Or, la version du programme radiatif présenté dans la partie II ne permettait pas
de prendre en ompte des prols vertiaux en n'importe quel point du disque observé,
puisque seuls des prols vertiaux moyens y sont implémentés. Pour appliquer la base
de données MCD ave eaité, il était don néessaire de réer une nouvelle version du
programme, apte à intégrer des prols vertiaux diérents.
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Pour aluler, à l'aide de la MCD, les paramètres qui nous intéressaient sur le disque
observé, il a été indispensable de onnaître la onguration de l'observation, à savoir : le
point visé par le télesope, la valeur de l'angle NP et les oordonnées planétaires (
S
,Æ
S
)
du point sub-terrestre S. Il a été également important de onnaître la taille apparente 
p
de la planète au moment de l'observation.
Au lieu de disrétiser uniquement l'axe équatorial pour le alul des spetres, omme
on le faisait auparavant, nous avons disrétisé le disque entier par appliation d'une grille
arrée. Les oordonnées élestes apparentes (x,y) ont été alulées pour haque point de la
maille et les oordonnées planétaires (,Æ) déduites selon la proédure détaillée dans l'An-
nexe A. Ces données, nous les avons entrées dans la proédure atmemd de la MCD, ave
la date julienne de l'observation. Le résultat, 'est que pour haque altitude, nous avons
obtenu les valeurs des grandeurs qui nous intéressaient (température, pression, onen-
tration, vitesse de vent...). Ces prols, une fois onstruits, peuvent servir à aluler les
spetres le long de haque ligne de visée (une ligne de visée par point du maillage).
Dans le paragraphe 2.3 de la partie II, nous faisions état du fait que la modélisation de
données interférométriques néessiterait la résolution de l'équation du transfert radiatif
en n'importe quel point du disque planétaire ave, éventuellement, des prols vertiaux
diérents les uns des autres. L'adaptation du programme de transfert radiatif dans le
as de l'utilisation de la MCD a permis d'apporter une modiation de et ordre. Le
programme est désormais en mesure de prendre en ompte des prols vertiaux diérents
en tout point de la grille de disrétisation. Ces modiations devront être transposées
au programme de simulation qui est adapté aux planètes géantes, pour des observations
interférométriques futures (ave ALMA notamment).
2.3 Prol thermique et vitesses de vents mésosphériques
sur Mars
Le travail présenté i-après en annexe (Cavalié et al., 2008b) n'est que brièvement
introduit ii pour ne pas alourdir inutilement le manusrit.
Ce travail est le résultat de l'analyse des observations de Mars eetuées en juin 2001 et
en novembre 2005, lors des oppositions de la planète. Nous avons séletionné les fréquenes
des transitions J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 du
12
CO et du
13
CO. Nous avons observé les
diérentes bandes spetrales ave des résolutions spetrales faibles (1 MHz) et élevées (<
100 kHz). Nous avons xé la valeur de q
CO
pour les deux jeux de données, d'après les
préditions de la MCD.
Notre premier objetif était de déterminer le prol vertial de la température atmo-
sphérique au point sub-terrestre à partir des spetres à haute résolution. Comme le lobe
d'antenne ouvrait, à e moment, la moitié de la planète, le prol thermique obtenu était
prohe du prol moyen du disque apparent. Les observations ont été menées avant une
tempête globale (juin 2001) et après une tempête régionale (novembre 2005), onditions
appropriées pour omparer les prols vertiaux observés aux prols vertiaux prédits par
la MCD. Cette omparaison a montré que les préditions du modèle standard MY24 et
du modèle Dust Storm ne prédisent pas orretement le prol thermique, pour la pé-
riode onsidérée. En revanhe, le modèle Warm permet de prédire les températures
jusqu'à 30 km d'altitude. Entre 30 et 60 km d'altitude, le réhauement observé sur les
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données s'est avéré plus important enore que elui prédit par e modèle. Ces données
ont également été omparées à des observations faites à des époques orrespondantes, en
termes de L
S
. Là enore, il y avait onordane jusqu'à 30-40 km, mais au dessus de es
niveaux nous avons onstaté que les observations traduisent une atmosphère plus haude.
Au-dessus de 60 km d'altitude, un refroidissement brutal est observé, lequel n'est pas
prédit non plus par la MCD. Le hoix des raies observées et la haute résolution spetrale
des données que nous avons obtenues assurent manifestement une bonne préision de 10
à 70 km d'altitude.
Lors des oppositions de 2001 et 2005, Mars avait une taille apparente susante (environ
20
00
) pour mesurer les spetres de CO sur plusieurs points. Le lobe d'antenne était alors
deux fois plus petit que la planète, si bien que 13 points ont pu être observés, dont 5 le long
de l'axe équatorial, 4 sur le méridien entral et 4 sur les bords Nord-Est, Sud-Est, Sud-
Ouest et Nord-Ouest de la planète. La planète a don été sur-éhantillonée d'un fateur
2 environ. C'est e qui nous a permis d'utiliser les spetres à haute résolution spetrale
lorsque nous avons déterminé le hamp des vitesses de vents dans l'atmosphère de Mars.
Les raies observées se formant à 40 km (pour le
13
CO) et 70 km (pour le
12
CO), e sont es
ouhes atmosphériques dont nous avons mesuré les vitesses de vents. Ces observations
ont également été omparées aux préditions de la MCD. Aux inertitudes de mesure près,
l'aord entre nos observations faites à 60 km d'altitude (raie de
12
CO(2-1)) et le modèle
est bon. Il l'est également à 40 km (raie de
13
CO(2-1)), mais uniquement pour les données
de 2001 : en eet, la MCD prédit des vents plus faibles que eux qui ont eetivement été
observés en 2005.
Conlusion
Dans le premier hapitre de ette partie, nous avons rappelé l'importane que tient le
CO dans le yle de CO
2
. C'est en eet le produit prinipal de la photodissoiation de
CO
2
. Mais, omme les abondanes de CO
2
et de CO restent globalement onstantes dans
le temps, on est obligé d'invoquer d'autres proessus que la reombinaison de CO ave
O, si l'on veut obtenir et état stationnaire. Et omme la himie de l'eau intervient dans
l'établissement de et équilibre, de nombreuses observations ont eu pour sujet d'étude
le yle de l'eau. C'est ainsi que les études réalisées ont mis en évidene des variations
spatiales et saisonnières de l'abondane de l'eau, et 'est pour vérier si ette variabilité
avait un eet sur la distribution spatio-temporelle de CO que des observations de CO ont
été eetuées à de nombreuses reprises es dernières années. Sur des éhelles de temps
allant de quelques mois à quelques années, le rapport de mélange de CO présente des
variations, ainsi que des asymétries spatiales.
Mis à part la aratérisation de la distribution spatiale et temporelle du CO, nous
avons expliqué dans les détails à quoi pouvait servir les observations de CO. L'observa-
tion onjointe du
12
CO et
13
CO ore en eet la possibilité de mesurer le prol thermique
lié à la géométrie de l'observation. Si le lobe d'antenne est de taille omparable à la pla-
nète, les observations donnent aès au prol thermique moyen de la planète : dans le
as où les observations sont plus résolues, le prol thermique déterminé orrespond à une
région de la planète. Sans ompter que les observations, si elles sont faites ave une ré-
solution spetrale susante, permettent de mesurer la vitesse des vents atmosphériques
aux altitudes auxquelles se forme la raie observée. C'est en mesurant le déalage spetral
entre la position de la raie, telle qu'elle est observée, et sa position théorique que e alul
peut eetivement se faire.
Le seond hapitre de ette partie avait pour propos les observations de la planète Mars
faites ave l'antenne de 30m de l'IRAM au moment des oppositions de 2001 et 2005, et
d'en présenter l'analyse. Nous avons déduits les prols thermiques au point sub-terrestre
et le hamp des vitesses de vents à partir des spetres enregistrés et nous avons omparé
es observations aux préditions d'un GCM. Le résultat que nous avons trouvé est le sui-
vant : pendant la saison des tempêtes de poussières, l'atmosphère subit un réhauement
onséquent entre 30 et 50-60 km d'altitude. Or, le modèle Warm de la MCD (GCM
utilisé pour les omparaisons) prédit les températures ave une bonne préision jusqu'à
30 km, mais il n'arrive pas à reproduire la ouhe plus haude qui est observée. Le fait
que la prédition se vérie jusqu'à 30 km d'altitude signale sa pertinene pour les spetres
à basse résolution. Au-delà de 50-60 km, on onstate un refroidissement rapide de l'at-
mosphère et e refroidissement, de 20 à 30 K en 10 km environ, est lairement visible
sur les spetres à haute résolution spetrale. Il n'est pas prédit par la MCD ! On le voit,
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il est indispensable d'avoir une résolution spetrale susante si l'on veut déterminer un
prol thermique qui soit préis. Cette étape est essentielle lorsqu'on herhe à quantier la
présene d'un omposé atmosphérique dont les raies spetrales sont optiquement mines.
Les résolutions spetrales d'instruments tels Hershel et ALMA seront susantes pour
établir le prol thermique lié à une observation.
En e qui onerne la mesure des vents mésosphériques, la MCD produit des préditions
qui sont en aord global ave les observations à 40 km d'altitude (spetres de
13
CO) et
à 60 km d'altitude (spetres de
12
CO). À une exeption près : les observations de 2005
en
13
CO ne sont pas reproduites par la MCD, ar les vents prédits sont plus faibles d'un
fateur allant de 2 à 4. Ces résultats demandent à être onrmés par des mesures réalisées
ave l'interféromètre du Plateau de Bure (Moreno et al., 1999, 2001a, 2006). Le gain en
termes de résolution spatiale permettra de vérier s'il y a aord entre la MCD et les
observations ave une préision supérieure.
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1.1 Conlusion
Mon travail de thèse onsistait à observer les atmosphères planétaires dans les do-
maines millimétrique et submillimétrique et à analyser les spetres mesurés. Mon objetif
était de déduire de es observations de nouvelles informations sur la physio-himie des
atmosphères de Mars et des planètes géantes.
Observations millimétriques et submillimétriques des atmosphères
planétaires
Dans la première partie, j'ai insisté sur l'intérêt d'observer des atmosphères planétaires
dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Après avoir déni e qu'est une at-
mosphère planétaire, j'ai exposé les avantages de la spetrosopie dans es domaines. Les
prinipales aratéristiques d'un télesope ainsi que les diérentes étapes d'une observa-
tion ont fait l'objet d'une desription détaillée. Enn, j'ai montré que les améliorations
onstantes qu'on apporte aux instruments existants et le démarrage prohain des missions
Hershel et ALMA sont autant de garanties qu'il y aura de nouvelles déouvertes en grand
nombre dans le as des atmosphères planétaires.
Modélisation du transfert radiatif
L'utilisation des télesopes et interféromètres nous oblige à réer des outils d'analyse
adaptés. Le programme de résolution du transfert radiatif que j'ai érit est présenté dans
la deuxième partie. Ce programme est destiné à la modélisation des raies atmosphériques
que l'on observe sur les spetres planétaires, dans les domaines millimétrique et submil-
limétrique. Il tient ompte de la géométrie sphérique du problème et des spéiités des
instruments qui sont utilisés pour les observations. La géométrie employée a don été
dérite dans les détails et nous avons introduit la fontion d'antenne. La rotation rapide
des planètes géantes est la ause de l'élargissement des raies spetrales. Nous l'avons don
inlus dans la modélisation des spetres.
Les omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes
La troisième partie présente les ontributions que j'ai apportées en e qui onerne
la détermination de l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes
géantes. Nous y rappelons, dans un premier temps, que l'origine peut être interne et/ou
externe, selon l'espèe himique onsidérée (le CO et l'eau notamment). Une soure interne
est la signature d'un ux onvetif eae dans les ouhes profondes des géantes. Une
soure externe, en revanhe, peut être la signature de trois phénomènes diérents : la
hute de mirométéorites (IDP), un apport par les anneaux et/ou satellites et la hute de
grandes omètes. Nous avons exposé, à e propos, les diérentes tehniques qui permettent
de diérenier toutes es soures.
Le CO dans les atmosphères de Saturne et d'Uranus
Les observations de Saturne et d'Uranus, que j'ai eetuées ave les télesopes de
l'IRAM et du JCMT, ont permis d'ajouter de nouvelles ontraintes dans le as du prol
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vertial de CO dans les atmosphères de es deux planètes. Nous avons testé des modèles
de prols vertiaux simples, qui orrespondent à diérentes soures (interne ou externe).
Pour e qui est de Saturne, les non détetions à 115 et 230 GHz ont permis d'établir
de nouvelles limites supérieures en e qui onerne les apports interne ou externe de
CO : ainsi, le rapport de mélange de CO est inférieur à 3.910
 8
pour un prol uniforme
(origine interne) et 6.510
 8
, si le CO est onné au-dessus de 100 mbar (origine externe).
Ces limites supérieures sont plus basses que elles qui ont été proposées préédemment
(Rosenqvist et al., 1992). Elles sont, au ontraire, supérieures au niveau de détetion de
CO dans l'infrarouge (Noll and Larson, 1991), e qui montre les limites de ette tehnique
à es fréquenes. Par la suite, la détetion de la transition J = 3! 2 de CO m'a permis
de ontraindre plus préisément le prol vertial de CO dans l'atmosphère de Saturne.
Lorsque la raie est modélisée à l'aide d'un prol onstant, la valeur de q
CO
déterminée
par Noll and Larson (1991) est en aord ave nos observations, bien que e modèle ne
reproduise pas orretement les ailes de la raie observée. Le modèle qui est apable de
reproduire le plus dèlement la raie observée est un modèle où le CO est onné au-dessus
de 15 mbar, ave un rapport de mélange de 2.510
 8
. L'inertitude qui porte sur es
résultats est d'un fateur 2 environ. Les modèles déterminés sont don ompatibles ave
les observations de Noll and Larson (1991). Fore est de onstater que la modélisation
favorise l'hypothèse d'une soure externe pour le CO dans l'atmosphère de Saturne.
Dans le as d'Uranus, seules les fréquenes des transitions (1-0) et (2-1) de CO ont
pu être observées. Quant au CO, il n'a pas été déteté. Les limites supérieures que nous
avons alulées à partir des spetres mesurés sont q
CO
<1.810
 8
pour une origine interne
et q
CO
<2.710
 8
, dans le as d'une origine externe. La première limite supérieure est
tout à fait en aord ave les résultats d'Enrenaz et al. (2004b) tandis que la seonde
onrme la limite supérieure telle qu'elle a été établie par Marten et al. (1993). Cette
dernière est du même niveau que le niveau auquel le CO a été déteté par uoresene
par Enrenaz et al. (2004b). Le modèle d'Enrenaz et al. (2004b) ne prend pas en ompte
la diusion par les nuages et don les auteurs estiment que q
CO
a pu être surestimé d'un
fateur 2 environ dans leurs travaux. Nos propres observations nous initent à penser que
le rapport de mélange de CO pourrait avoir été légèrement surestimé. Les résultats que
nous avons obtenus apportent de nouvelles ontraintes quant à d'éventuelles variations
temporelles de l'abondane de CO dans les atmosphères de Saturne et d'Uranus. Les
résultats des observations eetuées ave le télesope de l'IRAM ont fait l'objet d'une
publiation (Cavalié et al., 2008a). Une publiation relative à la détetion de CO dans le
domaine submillimétrique est en ours de préparation (Cavalié et al., 2009).
L'eau dans la stratosphère de Jupiter
L'eau dans la stratosphère de Jupiter a sans doute pour origine la omète Shoemaker-
Levy 9, qui est entrée en ollision ave la planète en juillet 1994. C'est e que révèlent
les analyses des spetres observés ave le télesope spatial ISO (Lellouh et al., 2002). En
revanhe, il ressort d'observations eetuées ultérieurement ave le télesope spatial SWAS
que l'apport de l'eau pourrait être le fait de la hute d'IDP (Bergin et al., 2000). C'est un
résultat pour le moins ontraditoire qui rendait néessaire de nouvelles observations. Elles
ont été eetuées ave le télesope spatial Odin et j'ai eu aès à es données. Nous avons
analysé es observations onjointement ave les spetres SWAS. Cette étude a fait l'objet
d'une publiation (Cavalié et al., 2008b). Dans le adre de ette analyse, nous avons utilisé
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un modèle photohimique 1D de l'atmosphère de Jupiter. Ce modèle dépendant du temps
a permis de onstruire des prols vertiaux selon le sénario d'apport hoisi pour l'eau.
Nous avons proédé à la modélisation des spetres et il s'avère, en n de ompte, que la
omparaison ave les observations plaide en faveur de l'hypothèse selon laquelle l'origine
de l'eau serait à attribuer à la omète SL9. En eet, le modèle qui reproduit au mieux les
données SWAS et Odin est un modèle d'apport loalisé au-dessus du niveau de pression
p
0
= 0:2 mbar, ave un rapport de mélange de (1.90.5)10
 7
. Le modèle d'apport
par les IDP, lui, néessite un ux d'eau de 
IDP
H
2
O
=(3.60.5)10
6
m
 2
s
 1
. Or, e qu'on
onstate, 'est que les spetres synthétiques qu'on obtient ne reproduisent pas les raies
aussi dèlement que le modèle d'apport par SL9. En revanhe, ils restent dans la barre
d'erreur des spetres mesurés. De nouvelles observations semblent don indispensables.
Nous nous proposons de traiter les données Odin ainsi que les résultats qu'on peut en
tirer en poursuivant les observations de Jupiter ave Odin. De nouveaux spetres ont été
aquis en 2007 et 2008 et ils restent à analyser. De même, il onviendrait de ré-analyser
les observations ISO, an de onrmer notre modèle d'apport d'eau.
Le Key Program Hershel
Le dernier hapitre de ette partie présente ma ontribution à la préparation des ob-
servations des atmosphères des planètes géantes ave le futur télesope spatial Hershel.
Après y avoir présenté le télesope et les instruments de bord HIFI, PACS et SPIRE, j'ai
développé les thèmes qui sont abordés dans le Guaranteed-Time Key Program Water and
related hemistry in the Solar System. Ce programme a pour objetif de artographier
l'eau et les espèes himiques liées à l'eau dans le Système solaire et, plus partiulièrement,
sur Mars, les planètes géantes, Titan et les omètes. J'ai partiipé à l'eort de modélisa-
tion et d'estimation des temps d'intégration dans la partie du programme qui onerne
la détermination de l'eau dans les stratosphères des planètes géantes. Pour séletionner
les observations aptes à résoudre la problématique, il a été néessaire de modéliser au
préalable toutes les raies intenses sur es orps. En me fondant sur es modélisations,
il a été possible d'établir les estimations des temps d'intégration les plus favorables à
une observation des raies de l'eau. Il a été démontré qu'un rapport signal-sur-bruit de
100 était néessaire pour remplir les objetifs xés. C'est don ette donnée, ainsi que
le temps imparti aux observations, qui nous ont guidé au moment d'établir la liste des
observations qu'il serait souhaitable de faire. Les planètes géantes seront observées ave
HIFI et PACS, et omme la résolution spatiale est susante dans les as de Jupiter et
Saturne, une artographie 3D (altitude, latitude et longitude) de l'abondane de l'eau sera
également mesurée. Mon impliation dans e programme s'est traduite par le fait que j'ai
obtenu la responsabilité des artographies 3D de l'eau dans les atmosphères de Jupiter
et de Saturne et de leur analyse. J'ai proposé une observation de CO dans l'atmosphère
de Saturne (Cavalié et al., 2007) et elle a été, pour ompléter ette étude, ajoutée au
programme.
Prol thermique et vents mésosphériques dans l'atmosphère de
Mars
La quatrième partie de mon travail onernait les observations de Mars aux fréquenes
de CO, dans le domaine millimétrique. Le CO est une ible privilégiée des observations
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de l'atmosphère de Mars. Cette moléule est responsable du reylage de CO
2
qui est
l'espèe majoritaire dans l'atmosphère de la planète. Pour ette raison, e omposé a
été artographié de manière intense, que e soit d'un point de vue spatial ou temporel.
Nous avons montré que l'observation de CO pouvait présenter aussi d'autres intérêts pour
l'étude de l'atmosphère de Mars. En eet, les observations onjointes de
12
CO et de
13
CO
dans les domaines millimétrique et submillimétrique peuvent servir à déterminer le pro-
l thermique de la zone observée. De son té, l'observation des raies millimétriques et
submillimétriques ave une grande résolution spetrale permet de mesurer les vents aux
altitudes où les raies se forment. C'est en e sens que nous avons analysé les observations
de Mars que nous avions eetuées aux fréquenes de CO, lors des oppositions de 2001 et
2005. La résolution spatiale était de nature à nous permettre d'établir le prol thermique
moyen du disque observable et le hamp des vitesses des vents mésosphériques. Nous avons
omparé es résultats aux préditions alulées par un modèle de irulation générale de
l'atmosphère de la planète : la Mars Climate Database (MCD). Les températures aux
altitudes inférieures à 30 km sont orretement prédites par la MCD : la MCD permet
don d'avoir des préditions susament préises pour reproduire les observations à basse
résolution spetrale. Mais il en va tout autrement lorsqu'il s'agit des températures aux
altitudes omprises entre 30 à 70 km (notre limite de sensibilité) : les préditions de la
MCD ne permettent pas de les reproduire. Nous avons eetivement observé un refroi-
dissement de 20 à 30 K sur une épaisseur de 10 km environ, informations obtenues au
moyen de spetres à haute résolution. Fort de es résultats, nous pensons qu'il est don
indispensable de mesurer des spetres ave une grande résolution spetrale, si l'on veut
obtenir un prol thermique assez préis et apte à quantier l'abondane des omposés
nouvellement détetés.Ce sera ertainement le as ave la mise en servie du télesope
Hershel et de l'interféromètre ALMA.
Les observations de
12
CO et de
13
CO ont permis d'établir une arte des vents méso-
sphériques à 40 et 60 km d'altitude. Elles onordent ave les préditions de la MCD, à
l'exeption, toutefois, de elles eetuées à 40 km d'altitude en 2005 (spetres de la raie
de
13
CO(2-1)). À 40 km, eetivement, les vents sont prédits ave des vitesses 2 à 4 fois
plus importantes. Les résultats que nous avons présentés dans ette partie ont été aeptés
pour publiation (Cavalié et al., 2008d).
1.2 Perspetives
L'étude des planètes du Système solaire et de leurs atmosphères en partiulier vise
à mieux onnaître le monde qui nous entoure, et par voie de onséquene, notre propre
planète. Les domaines millimétrique et submillimétrique sont des domaines qu'on privilé-
gie dans la tentative de déterminer la omposition himique des atmosphères planétaires.
On le fait au moyen de l'observation des transitions rotationnelles des moléules qui les
omposent. Les années qui viennent s'annonent très prometteuses en termes de nouvelles
déouvertes et d'approfondissement de nos onnaissanes.
L'entrée prohaine en servie du télesope spatial Hershel (début 2009), pour une
durée intiale de 3-4 ans, et elle de l'interféromètre ALMA (en 2010) vont onsidérablement
améliorer la vision que l'on a des atmosphères planétaires. Les détetions de nouvelles
espèes, la ontrainte des prols vertiaux d'espèes déjà observées et la artographie de
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ertaines planètes vont nous permettre de préiser le omportement physio-himique des
atmosphères observées. Grâe aux nouvelles mesures que fourniront es instruments, les
sénarios de formation et d'évolution des planètes vont pouvoir être anés.
Les observations eetuées dans le adre du Guaranteed-Time Key Program Hershel
Water and related hemistry in the Solar System devraient nous permettre de déter-
miner l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes et no-
tamment de H
2
O et de CO. En attendant es observations, le traitement des dernières
observations de H
2
O dans la stratosphère de Jupiter par le télesope Odin ainsi que les
nouvelles observations de Saturne aux fréquenes de CO ave le JCMT devraient apporter
de nouveaux indies sur l'origine de es deux omposés. Les observations de CO dans l'at-
mosphère de Saturne devront, qui plus est, être modélisées ave des prols vertiaux issus
de modèles photohimiques pour mieux ontraindre les omposantes interne et externe de
l'apport de CO.
C'est dans l'optique de l'utilisation du télesope spatial Hershel et de l'interféromètre
ALMA que le programme de transfert radiatif sera modié pour inlure notamment la
possibilité de traiter des prols vertiaux d'abondane diérents et l'eet du smearing
selon la latitude et la longitude planétaires.
Enn, une meilleure onnaissane des atmosphères des planètes de notre propre Sys-
tème solaire devient un outil indispensable à l'heure où on ommene à déteter les at-
mosphères des exoplanètes et quelques-unes des moléules qui les omposent (CH
4
, H
2
O
et CO
2
très réemment). Faire de la planétologie omparée entre les planètes du Système
solaire et les exoplanètes, 'est assurément un mode d'approhe très performant dans la
tentative de l'Homme de omprendre es mondes éloignés. Les études des atmosphères
des planètes du Système solaire nous donnent d'ores et déjà des exemples de e que l'on
pourrait trouver dans le as de planètes extrasolaires.
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Annexes

Annexe A
Compléments de géométrie
A.1 Calul des oordonnées planétaires à partir des o-
ordonnées élestes
Pour pouvoir utiliser la MCD dans le adre de notre étude de l'atmosphère de Mars, il
est néessaire de onvertir les oordonnées élestes des points observés en oordonnées pla-
nétaires. Pour y parvenir, un ertain nombre de hangements de repères sont néessaires,
et il faut aussi onnaître les paramètres physiques liés à la onguration de l'observation,
à savoir l'angle entre l'axe de la délinaison et l'axe de rotation de la planète, et les oor-
données planétaires du point sub-terrestre S. L'angle ité sera noté NP et les oordonnées
planétaires du point sub-terrestre seront notées 
S
pour la longitude et Æ
S
pour la latitude.
La gure A.1 représente le repère éleste (entré sur le point visé) et un repère artésien
apparent qui nous sert de repère intermédiaire. L'origine de es deux repères est située
sur le point sub-terrestre. La relation de passage des oordonnées (x,y) aux oordonnées
(X,Y ) est
0

X
Y
1
A
=
0

  os(NP ) sin(NP )
sin(NP ) os(NP )
1
A
0

x
y
1
A
(A.1)
La matrie de passage est le produit d'une matrie de rotation et de symétrie d'axe OY .
Il onvient ensuite de transformer les oordonnées (X,Y ) en latitude l et longitude L
apparentes. La gure A.2 présente les deux repères onsidérés. Le passage des oordonnées
(X,Y ) aux oordonnées (L,l) se fait par les relations
8
<
:
l = arsin
 
Y
R

L = arsin
 
X
R os l

(A.2)
où R est le rayon de la planète.
Enn, pour obtenir les oordonnées planétaires, il faut proéder par trigonométrie
sphérique. La gure A.3 présente les repères de latitudes (l) et longitudes (L) apparentes
ainsi que le repère de latitudes (Æ) et longitudes () planétaires. Les relations qui s'ap-
ii Compléments de géométrie
Fig. A.1: Shéma représentant le repère éleste, déni par les oordonnées (x,y), et un repère
intermédiaire, déni par les oordonnées (X ,Y ). L'angle entre les axes Oy et OY est l'angle NP
(voir texte pour la dénition de et angle). Les diretions Nord (N), Sud (S), Est (E) et Ouest (W)
sont indiquées sur le shéma.
Fig. A.2: Shéma représentant le repère intermédiaire OXY Z, déterminé par les oordonnées
(X ,Y ), et un repère sphérique, déterminé par les oordonnées (L,l) et le rayon R de la planète.
La oordonnée L orrespond à la longitude apparente et la oordonnée l orrespond à la latitude
apparente.
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pliquent dans le triangle sphérique MNN' des gures A.3 et A.4 sont
8
>
>
>
<
>
>
>
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os(
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S
) os(

2
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S
) sin(

2
  l) os(   L)
sin(

2
  Æ) sin(  
S
) = sin(   L) sin(
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  l)
sin(

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(A.3)
La simpliation du système préédent donne
8
>
>
>
>
<
>
>
>
>
:
sin Æ = os Æ
S
sin l + sin Æ
S
os l osL
os Æ sin(  
S
) = sinL os l
os Æ os(  
S
) =   sin l sin Æ
S
+ os l os Æ
S
osL
(A.4)
La latitude Æ est omprise entre -90et +90et se alule en résolvant la première équation
du système. La longitude, elle, se alule sur 360. C'est pourquoi, il faut résoudre les
deux dernières équations onjointement, après avoir alulé la valeur de Æ. De ette façon,
la onnaissane de la onguration de l'observation (NP , 
S
et Æ
S
) permet de remonter
aux oordonnées planétaires à partir des oordonnées élestes.
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Fig. A.3: Shéma représentant le repère OXY Z, des longitudes et latitudes apparentes (L,l) et
le repère des longitudes et latitudes planétaires (,Æ). Le point M est le point dont on herhe les
oordonnées. Le point S est le point sub-terrestre. Le point G est le point d'intersetion de l'équateur
et du méridien de référene : 'est l'origine des longitudes et latitudes planétaires. Le point N est
le ple Nord. Le point N' est le point d'intersetion entre l'axe OY et le méridien entral. Enn, le
point A est le point d'intersetion entre l'équateur et le méridien entral.
Fig. A.4: Zoom sur le triangle MNN' de la gure A.3. C'est grâe à e triangle sphérique que les
oordonnées planétaires (,Æ) sont déterminées à partir des oordonnées apparentes (L,l).
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